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RESUMEN
En este trabajo se presenta un estudio de las emisiones, de un grupo de 108 galaxias Sey-
fert 1 y Seyfert 2, en las bandas J(1.26µm), H(1.60µm) y K(2.25µm), 6µm, e IRAS 12µm,
25µm, 60µm, 100µm, Rayos X (2-10 KeV) y l´ıneas espectrales asociadas a mole´culas de
hidrocarburos aroma´ticos polic´ıclicos (PAH en 7.7µm), y a´tomos como [O IV] (25.89µm),
[Ne II] (12.81µm) y [Ne III] (15.56µm). El estudio parte de considerar para este conjunto
de observables, las emisiones asociadas a feno´menos de formacio´n estelar o vinculadas a la
actividad del nu´cleo activo. Adicionalmente se analizo´ la importancia de estos observables
en la descripcio´n del modelo unificado de los Nu´cleos Activos de Galaxias y su posible rela-
cio´n con la actividad estelar presente. En esta direccio´n se aplico´ un conjunto de pruebas:
ana´lisis de regresio´n lineal, prueba de Kolmogorov- Smirnov (K-S) y el me´todo de agru-
pacio´n de datos cluster, as´ı como diagramas de diagno´stico que permitieron diferenciar las
poblaciones y respaldar sus resultados dentro del modelo unificado de galaxias activas.
Palabras Claves: Actividad Nuclear, Actividad Estelar, Nu´cleo activo de Galaxias
Abstract.
In this work, I made a study of the photometry emission of a group of 108 galaxies
Seyfert 1 and Seyfert 2, in bands J (1.26µm), H (1.60µm) and K (2.25µm), 6µm, IRAS
12µm, 25µm, 60µm, 100µm, X-rays (2-10 Kev) and lines associated with molecules li-
ke Polycyclic Aromatic Hydrocarbon (PAH in 7.7µm), and atoms like [OIV] (25,89µm),
[NeII] (12,81µm) and [NeIII] (15,56µm). The study starts to consider, for this assembly of
emissions, which observables were associated to stellar formation or to the active nucleus.
Additionally I review the importance of this quantities in the description of the unified
model of AGNs and the relation with stellar activity. In this direction I applied a set of
statistical tests (analysis of linear regression, test of Kolmogorov-Smirnov (K-S) and met-
hod of grouping data“cluster”) as well as diagnosis diagrams were processed. This analysis
xii
allowed to contrast the populations and to validate its results within the unified model of
galaxies.
Keywords: Nuclear Activity, Stellar Formation, Active Nuclei Galaxy
xiii
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INTRODUCCIO´N
Los Nu´cleos Activos de Galaxias (AGNs) son objetos de gran intere´s en la comunidad
astrono´mica, los cuales han podido ser estudiados gracias al uso de telescopios terrestres
y satelitales, tales como el telescopio espacial infrarrojo (IRAS), el observatorio espacial
infrarrojo (ISO), el telescopio espacial Spitzer, los telescopios en rayos X: Rosat, Integral
y Einstein, entre otros. Toda esta instrumentacio´n brinda informacio´n en bandas del con-
tinuo en radio, infrarrojo, ultravioleta, o´ptico, rayos X y l´ıneas espectrales de a´tomos y
mole´culas, que nos dan la posibilidad de interpretar y entender los procesos f´ısicos presen-
tes en estos tipos de objetos.
Bradley Peterson (1997) hace una descripcio´n de las propiedades ba´sicas de los AGNs,
su taxonomı´a, su emisio´n en el continuo, regio´n de l´ıneas anchas, regio´n de l´ıneas delgadas,
regio´n de polvo y el modelo de unificacio´n. Masatoshi Imanishi et al. (2003, 2004, 2006,
2007) llevan a cabo un estudio muy detallado en galaxias Seyfert 1, Seyfert 2, y ULIRGs
(galaxias ultraluminosas en el infrarrojo) y de las emisiones de mole´culas de PAHs en
las l´ıneas de 3.3 µm, 6.2 µm, 7.7 µm y 11.3 µm, con el fin de asociar su presencia a la
formacio´n estelar. En otro trabajo, Yong Shi et al. (2008), basado en observaciones de
l´ıneas de PAHs en 7.7 µm y 11.3 µm en una muestra de Quasares de los cata´logos PG,
2MASS y 3CR, llevan a cabo un estudio de los niveles de formacio´n estelar apoya´ndose
adicionalmente en las l´ıneas de emisio´n del continuo en las bandas de 5 µm a 6 µm y del
infrarrojo lejano en 60 µm y 100 µm. Higuera et al. (2008), sobre una muestra de 350
galaxias (incluidos los objetos de Yong Shi), plantean el uso del logaritmo de la razo´n
L(12 µm)/ L(60 µm), la razo´n L(X)/L(1.4 GHz), el radio de la regio´n de l´ıneas anchas
y la tasa de formacio´n estelar, basada en la l´ınea de 7.7 µm, para discriminar la emisio´n
en el infrarrojo y la emisio´n del PAH (claro indicador de actividad estelar), de la emisio´n
asociada al calentamiento de polvo debida a la accio´n del nu´cleo activo. Estos trabajos
permitieron reconocer que las emisiones en el infrarrojo cercano y medio, junto con las
1
2detecciones de l´ıneas de PAH, discriminan entre los tipos de galaxias activas y la fuente
responsable de dichas emisiones.
Se tomara´n como punto de partida, para la presente investigacio´n, las observaciones de
Clavel et al. (2000), Woo Jong et al. (2002), Kaspi et al. (2005), Brandl et al. (2006), Yong
Shi et al. (2008) y Melendez et al. (2008), junto con los datos de flujos extra´ıdos de la base
de datos NED (NASA/IPAC EXTRAGALACTIC DATABASE), en diferentes bandas del
continuo y l´ıneas, para estudiar las posibles diferencias que existen entre las emisiones de
las galaxias Seyfert 1 y Seyfert 2. Para lograr los objetivos se usara´n te´cnicas de ana´lisis
de regresio´n lineal, prueba de Kolmogorov- Smirnov (K-S) y el me´todo de agrupacio´n de
datos, Cluster.
El trabajo se ha estructurado de la siguiente manera: en el cap´ıtulo uno se presenta el
marco teo´rico, donde se nombran los principales aspectos asociados a los nu´cleos activos
de galaxias que sera´n tenidos en cuenta en la presente tesis. En el cap´ıtulo dos se describen
los objetivos planteados y las herramientas que se utilizaron para lograr el cumplimiento
de estos. En el cap´ıtulo tres se presentan las fuentes de donde fueron extra´ıdas las obser-
vaciones y las sugerencias que han dado estos autores frente a los posibles or´ıgenes de la
emisio´n en estos objetos. En el cap´ıtulo cuatro se exponen los resultados que se obtuvieron
de aplicar las pruebas propuestas en la muestra de datos y de analizar, teniendo en cuen-
ta trabajos anteriores, los feno´menos f´ısicos asociados a los procesos presentes, reflejados
ellos en las emisiones. Por u´ltimo en las conclusiones se muestran los principales resultados
obtenidos de este trabajo.
CAPI´TULO 1
MARCO TEO´RICO
1.1. Nu´cleos Activos de Galaxias (AGNs)
En 1997, Bradley M. Peterson hace la publicacio´n del libro “An introduction to active
galactic nuclei” (Peterson, 1997), donde describe a los AGNs como objetos que emiten
una luminosidad del orden de 1044 ergs⇥s 1 a 1048 ergs⇥s 1, en diferentes rangos del
espectro electromagne´tico. Esta emisio´n esta´ asociada a material (gas) que cae desde el
disco de acrecio´n hacia el interior de un agujero negro central su´per masivo cuya masa es
del orden de 106M  6MBH 6 1010M , dondeM  representa la masa del sol (2⇥1030 Kg).
Entre las galaxias que contienen un nu´cleo activo esta´n las denominadas Seyfert, las cuales
fueron llamadas as´ı en honor a Carl Seyfert y a su vez esta´n sub clasificadas en galaxias
Seyfert 1 y Seyfert 2 (Peterson, 1997). Las galaxias Seyfert 1 y Seyfert 2 son intr´ınse-
camente el mismo tipo de AGNs, con sus diferencias atribuidas al a´ngulo de visio´n. En
las galaxias Seyfert 2 la visio´n de la regio´n de l´ıneas anchas (BLR) y de la ma´quina cen-
tral son obstruidos, debido a la presencia de polvo con estructura de toro que rodea el
AGN; mientras que en las de tipo Seyfert 1, nuestra l´ınea de observacio´n no es obstruida
por el toro, permitiendo una visio´n de la regio´n central de la galaxia. Estas propiedades se
pueden corroborar al comparar los espectros de estos objetos, como lo muestra la figura 1.1.
La estructura del AGN se describe por medio del modelo unificado (figura 1.2), el cual
esta´ conformado por un agujero negro su´per masivo, un disco de acrecio´n, una regio´n de
l´ıneas anchas (BLR), una regio´n de l´ıneas delgadas (NLR), un toroide molecular y jets,
los cuales sera´n descritos a continuacio´n:
Agujero Negro. Por efecto gravitacional, all´ı se depositan grandes cantidades de ma-
teria en forma de gas, que se caracteriza por tener la presencia de una fuerza hacia
3
4Figura 1.1: Espectros o´pticos de una galaxia Seyfert 1, NGC 4051 (panel inferior) y una
galaxia Seyfert 2, NGC 3081 (panel superior). Los nombres corresponden a las principales
l´ıneas observadas comu´nmente en los espectros de galaxias Seyfert. Las l´ıneas permitidas
(indicadas en verde) en el espectro de la Seyfert 1 son mucho ma´s anchas que en el espec-
tro de la Seyfert 2, mientras que las l´ıneas prohibidas (indicadas en rojo) tienen anchos
similares en ambos espectros. Los espectros de estas galaxias fueron tomados de la base
de datos del Sloan Digital Sky Survey.
5Figura 1.2: Gra´fica que describe el modelo unificado para nu´cleos de galaxias activas, con
sus componentes y los tipos de galaxias que se presentan dependiendo de la orientacio´n
con respecto a un observador en la tierra. Cre´dito: Urry & Padovani, (1995).
6el exterior debida a la presio´n de radiacio´n1, que tiene que ser menor o igual a la
fuerza hacia el interior asociada al campo gravitacional2.
|Frad| 6 |Fgrav|, (1.1)
 eL
4⇡r2c
6 GMmp
r2
, (1.2)
L 6 4⇡Gcmp
 e
M, (1.3)
⇡ 6,31⇥ 104M ergs s 1, (1.4)
⇡ 1,26⇥ 1038( M
M 
) ergs s 1. (1.5)
La ecuacio´n (1.5) se conoce como el l´ımite de Eddington. Usando esta relacio´n se
puede estimar la masa mı´nima de Eddington ME, para una fuente luminosa L la
cual equivale a,
ME = 8⇥ 105L44M , (1.6)
donde L44 es la luminosidad de la fuente central en unidades de 1044 ergs s 1, la cual
es t´ıpica de una galaxia Seyfert. Podemos definir la luminosidad de Eddington como
LE =
4⇡Gcmp
 e
M. (1.7)
Un me´todo alterno, para estimar la masa del agujero negro, es usar la velocidad de
dispersio´n que se obtiene de los espectros observados a trave´s de la medida del ancho
total de las l´ıneas de emisio´n (Full width at half maximum), y aplicando el teorema
del virial (M ⇡ v2r/G, donde v es la velocidad con la que se mueven las nubes de
gas alrededor del agujero negro su´per masivo). Los valores estimados usando este
me´todo esta´n en el orden de M ⇠ 109±1M .
Disco de acrecio´n. Puesto que un agujero negro, por definicio´n, no emite fotones, se
estima que la radiacio´n de un AGN proviene del material que se encuentra en un
disco de acrecio´n alrededor del agujero negro. Este disco de material orbita alrededor
del agujero negro, convirtiendo poco a poco su energ´ıa potencial gravitatoria en ener-
g´ıa te´rmica, causando que el gas caiga lentamente en o´rbitas ma´s bajas, hasta que,
1 Frad =
F
c =  e
L
4⇡r2c rˆ, donde  e es la seccio´n eficaz de Thomson, rˆ es un vector unitario en direccio´n
radial, r es la distancia a la fuente en cent´ımetros y c=299.792.458 ms
2 Fgrav =  GM(mp +me)rˆ/r2⇡ GMmprˆ/r2, con G = 6, 673 ⇥ 10 11 m3kg⇥s2 , M la masa central, mp
y me son las masas del proto´n y el electro´n respectivamente.
7eventualmente, cae dentro de la u´ltima o´rbita estable y hacia el agujero negro. El
espectro del disco de acrecio´n abarca frecuencias electromagne´ticas desde el visible
hasta los rayos  , con su ma´ximo en el o´ptico y el UV. Las regiones exteriores del
disco de acrecio´n generan la radiacio´n o´ptica y UV, mientras que las regiones ma´s
internas producen parte de los rayos X y rayos   observados. La radiacio´n del disco
de acrecio´n excita material ato´mico fr´ıo que orbita, ma´s externamente, alrededor de
la fuente central y luego es re-irradiada a trave´s de l´ıneas de emisio´n. Estas nubes
de gas orbitando se encuentran en la regio´n de l´ıneas anchas y la regio´n de l´ıneas
angostas.
Regio´n de l´ıneas Anchas. BLR (Broad Line Region) es conocida como un conjunto
de nubes cercanas al nu´cleo (⇠ 0, 05 pc de la fuente central) produciendo l´ıneas
de recombinacio´n de hidro´geno, helio y l´ıneas de elementos ma´s pesados. El ensan-
chamiento de estas l´ıneas es consecuencia del efecto Doppler, ya que el gas esta´ lo
suficientemente cerca del agujero negro como para desplazarse por su accio´n a velo-
cidades del orden de 104 km/s; la densidad es muy alta como para que se produzcan
l´ıneas prohibidas. Las observaciones indican que la densidad electro´nica debe ser ne
⇠ 109 cm 3. El medio fotoionizado tiene una temperatura T ⇠ 104 K.
Regio´n de l´ıneas delgadas. NLR (Narrow Line Region), esta´ conformada por un con-
junto de nubes situadas entre 1 y 100 pc de la fuente central. En varios aspectos es
similar a la BLR, pero tiene una densidad menor y las nubes se mueven con velo-
cidades ma´s bajas (por ello las l´ıneas de emisio´n son estrechas). Debido a su baja
densidad, el gas puede producir l´ıneas prohibidas, que no aparecen en la emisio´n de
gas con alta densidad.
Toroide. La hipo´tesis de una regio´n toroidal que rodea los AGNs proviene del trabajo
de Donald Osterbrock, quien en 1978 sugirio´ que las galaxias Seyfert 1 y Seyfert 2
son, en esencia, las mismas Seyfert; sin embargo, en la observacio´n de las Seyfert 2
so´lo se detectan las emisiones de la NLR, debido al obscurecimiento anisotro´pico de la
emisio´n central generado por esta regio´n. El toroide debe tener al menos la extensio´n
de la BLR (para evitar la deteccio´n de l´ıneas anchas), pero debe ser suficientemente
8compacto para permitir la observacio´n de la NLR (l´ıneas estrechas).
La radiacio´n del continuo o´ptico, UV-rayos X se origina en regiones pro´ximas al
agujero negro. En ciertos casos de galaxias Seyfert 2 se ha observado alguna l´ınea
ancha fuertemente polarizada, lo que indica que la radiacio´n ha sufrido dispersio´n
y prueba la existencia de una galaxia Seyfert 1 oculta. Adicionalmente, la cara del
toroide que mira hacia la regio´n central posee una temperatura causada por procesos
de fotoionizacio´n del orden de 104K, la cual crece au´n ma´s debido a los procesos de
agitacio´n te´rmica, mientras que las regiones ma´s externas a e´l permanecen ocultas a
la emisio´n central por lo que se mantienen ma´s fr´ıas.
Jets. Son chorros ra´pidos y altamente colimados que emergen en direcciones opuestas.
Emiten fotones en todo el espectro electromagne´tico, desde ondas de radio hasta
radiacio´n gamma.
El modelo unificado tiene en cuenta la existencia de un toro de polvo denso que rodea
la regio´n nuclear del AGN, el cual es teo´ricamente dif´ıcil de sustentar, pues deber´ıa conver-
tirse en un disco fino o disiparse en un corto per´ıodo de tiempo; sin embargo, la evidencia
indirecta para la existencia de un toro denso en los AGNs es aceptada. Un caso donde la
galaxia da muestras de la existencia de este toro denso es NGC 4261, que fue estudiada
por Zezas et al., (2005) mediante el Telescopio Espacial Hubble (HST) y el observatorio
Chandra en rayos X. All´ı se evidencio´ la presencia de obscurecimiento de rayos X emiti-
dos del nu´cleo activo y ausencia de l´ıneas anchas, lo cual es atribuido a una columna de
material denso.
1.2. Hidrocarburos Aroma´ticos Polic´ıclicos (PAHs)
Estas mole´culas son compuestos orga´nicos formados por tres o ma´s anillos aroma´ticos
condensados, en donde algunos a´tomos de carbono son comunes a dos o tres anillos. Los
PAHs son reconocidos como parte importante del medio interestelar, el cual a su vez esta´
conformado por silicatos, grafito y carbono, que al tener alta densidad y temperatura,
generan un ambiente propicio para la formacio´n de estas mole´culas.
9La espectroscop´ıa IR es un instrumento poderoso para estudiar las caracter´ısticas de
mole´culas y granos de polvo en el espacio. El polvo absorbe una gran parte de la radiacio´n
UV y emite de nuevo energ´ıa en el infrarrojo medio, producto de la vibracio´n de estas
mole´culas. La interaccio´n de un foto´n ultravioleta con la mole´cula de PAH induce a un
nivel electro´nico superior. La mole´cula hace ra´pidas transiciones isoenerge´ticas al estado
energe´tico base, dejando la mayor parte de la energ´ıa de excitacio´n inicial en energ´ıa
vibracional. Subsecuentemente esta mole´cula se enfr´ıa principalmente por la emisio´n de
IR en modos vibracionales C-C y C-H. Las principales longitudes de onda donde estas
emiten esta´n 3.3, 6.2, 7.7, 8.6, 11.2 y 12.7 µm (Figura 1.3).
Figura 1.3: Espectro de regiones de masiva formacio´n estelar. Tomado de Peeters. 2002
1.3. Observaciones de l´ıneas y bandas como punto de
partida
Un resumen de las diferentes observaciones de l´ıneas y continuo que se tuvieron en
cuenta durante el desarrollo de este trabajo se encuentra en la tabla 1.1. En esta tabla
tambie´n se presentan los posibles procesos asociados a la emisio´n detectada.
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Tabla 1.1: Lista de l´ıneas del infrarrojo y rayos X, indicadoras de procesos que pueden
ocurrir en un nu´cleo activo.
L´ınea Posiblemente asociado Autor
PAH (3.3 µm) Formacio´n Estelar Imanishi et al. 2007
PAH (7.7 µm) Formacio´n Estelar Imanishi et al. 2007
[OIV] (25.89 µm) Actividad del AGN Mele´ndez et al. 2008
[NeIII] (15.56 µm) Actividad del AGN Mele´ndez et al. 2008
[NeII] (12.81 µm) Formacio´n Estelar Mele´ndez et al. 2008
25 µm Calentamiento del polvo asociado al AGN Higuera et al. 2008
12 µm Calentamiento del polvo asociado al AGN Higuera et al. 2008
60 µm Calentamiento por formacio´n de estrellas jo´venes Mele´ndez et al. 2008
100 µm Polvo fr´ıo extendido por radiacio´n interestelar Mele´ndez et al. 2008
Rayos X (2-10 KeV) Actividad del AGN Peng et al. 2006
Banda K (2.22 µm) Actividad del AGN Peng et al. 2006
1.3.1. Emisio´n en el infrarrojo cercano
Entre las observaciones que se recolectaron para el presente trabajo se encuentran los
continuos de las bandas J y H del infrarrojo cercano. En este sentido es importante hacer un
ana´lisis de su origen y principales caracter´ısticas. Una primera descripcio´n asociada a es-
tas bandas se puede realizar haciendo uso de la ley de Wien, la cual se expresa de la forma,
 mT = 2, 898⇥ 10 3m K, (1.8)
donde  m es la longitud de onda del ma´ximo brillo en metros y T, en Kelvin, es la
temperatura absoluta del cuerpo negro. Las temperaturas t´ıpicas para las bandas J, H y K
corresponder´ıan a 2300 K, 1811 K y 1317 K respectivamente. El rango t´ıpico de las tem-
peraturas entre 1500 a 2000 K pertenece a las estrellas tipo L, gigantes rojas y naranjas,
que por ser tan fr´ıas, emiten en el infrarrojo cercano. En el caso particular de la banda
K, como se muestra en la figura 1.4, su emisio´n se encuentra en el rango del infrarrojo
cercano y Peng et al. (2006) asocia esta emisio´n principalmente a la actividad del nu´cleo
activo, usando para ello las emisiones de [O III]  5007 y rayos X duros (2-10 KeV).
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Figura 1.4: Curvas de intensidad de radiacio´n para un cuerpo negro, hechas con la ley
de radiacio´n de Plack. Halliday D, Resnick R. F´ısica Vol 2. Tercera edicio´n. Compan˜´ıa
Editorial, S.A. Me´xico. 1996. Pa´g 479.
1.4. Luminosidad y Flujo en el Infrarrojo Lejano
Con el fin de expresar las diferentes emisiones en el continuo y l´ıneas que hacen parte
de la presenta propuesta, en un solo tipo de magnitud, es necesario tomar los datos en
flujo y expresarlos en te´rminos de luminosidad. Para esto se toma la expresio´n,
L = 4⇡f(r ⇥ 3,08⇥ 1024)2 (1.9)
donde el flujo (f) esta´ expresado en ergs s 1 cm 2, la distancia (r) en mega parsecs y la
luminosidad (L) en ergs s 1. En este trabajo se hara´ uso frecuente de la luminosidad en
el infrarrojo lejano; es por esto que para expresar el flujo integrado en el FIR, se tomo´ la
formula de Sanders et al. (1996), que se expresa como,
ffir = 1,26⇥ 10 14(2,58⇥ f60 + f100)[Wm 2] (1.10)
donde f60 y f100 son los flujos emitidos en 60 µm y 100 µm respectivamente.3
1.5. Diagramas de diagno´stico
En el estudio de los nu´cleos activos de galaxias, como para cualquier otro objeto
astrono´mico, la informacio´n de sus espectros resulta una herramienta u´til para extraer
propiedades que den cuenta de los feno´menos que all´ı se desarrollan. Una forma de notar
3f60 y f100 esta´n expresados en Janskys, donde 1 Jansky = 10 26 W m 2Hz 1.
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estas propiedades es mediante el uso de diagramas de diagno´stico, los cuales muestran el
cociente o razo´n entre luminosidades en un plano cartesiano. Levenson et al. (2001) y Teng
et al. (2005) (Gra´fica 1.5), hacen uso de las razones log[LX/FIR] y log[L25µm/L60µm] pa-
ra mostrar la diferencia entre las emisiones presentes en las galaxias Seyfert 1 y Seyfert
2. En el caso de la razo´n log[LX/FIR], encuentran co´mo la emisio´n en FIR es ma´s fuerte
que la de Rayos X en galaxias Seyfert 2, en comparacio´n a las tipo Seyfert 1, indicando en
estas u´ltimas una mayor accio´n del polvo y obscurecimiento de los rayos X. En la razo´n
log[L25µm/L60µm] comparan un indicador de calentamiento del polvo en la zona nuclear
L(25µm) y uno de calentamiento por actividad de estrellas jo´venes L(60µm), mostrando
que las galaxias Seyfert 1 tienen mayor actividad procedente del calentamiento del polvo
realizado por el AGN, que de la formacio´n estelar cercana al nu´cleo. Otros autores que
hacen uso de emisiones en el continuo en rayos X e infrarrojo medio y lejano, y que llegan
a resultados equivalentes, son Stacy et al. (2005) y Sanders et al. (2003).
Figura 1.5: Gra´fica de log[f25µm/f60µm] vs log[f(X)/f(FIR)]. Tomado de Stacy H. Teng
et al. (2005).
Elementos como el Neo´n, Ox´ıgeno, y mole´culas como los PAHs, se usan tambie´n como
indicadores de actividad en los AGN, los cuales a su vez tambie´n esta´n relacionados en
diagramas de diagno´stico. Dos casos, en donde algunas de estas l´ıneas son usadas, esta´n
plasmados en los trabajos de Satyapal et al. (2004) y Mele´ndez et al. (2008). En estos tra-
bajos se hace un ana´lisis f´ısico sobre las razones del por que´ se generan estas l´ıneas, para
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posteriormente observar su luminosidad en gra´ficas bidimensionales que permitan sugerir
diferencias entre las emisiones de las galaxias en estudio. En la gra´fica 1.6 se expresa la
razo´n entre las l´ıneas de [O IV] y [Ne II], siendo ellas asociadas a actividad del nu´cleo y a
formacio´n estelar, respectivamente, permitiendo ver diferencias sustanciales entre galaxias
tipo Starburst, AGNs y LINERs. Otra herramienta que es usada para analizar las posibles
relaciones que existen entre las emisiones en estas l´ıneas y sus posibles razones son las
regresiones lineales, como lo hizo Mele´ndez et al. (2008). Una variable importante que ha
sido asociada a procesos de formacio´n estelar y que genera diferencias entre las galaxias
Seyfert 1 y Seyfert 2 es la vinculada a la emisio´n de las l´ıneas de PAH, a trave´s de la me-
dida del ancho equivalente en 7.7µm (Higuera et al. 2008), tal como como se observa en la
gra´fica 1.7. En esta gra´fica se compara el ancho equivalente con el cociente log[f25 µm/f60
µm], donde se refleja que las galaxias tipo Seyfert mantienen una tendencia diferente a la
de las galaxias tipo ULIRG y Starburst.
Figura 1.6: Gra´fica de log(f(OIV) /f(NeII)) vs log(f25 µm/f60 µm). Tomado de Satyapal
et al. (2004).
El uso de diagramas de diagno´stico es u´til para encontrar posibles anisotrop´ıas entre
galaxias tipo Seyfert 1 y Seyfert 2. Ahora surge la necesidad de ampliar este me´todo con
otras l´ıneas y emisiones en el continuo del infrarrojo, que ayuden a ampliar estos ana´lisis
y complementar los resultados que se han obtenido hasta el momento alrededor de validar
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Figura 1.7: Comparacio´n entre el cociente Log(f25 µm/f60 µm) con el ancho equivalente
en 7.7µm. Higuera et al. (2008).
el modelo unificado de AGNs. Para esto se proponen unos objetivos que orienten el cum-
plimiento de esta meta, los cuales sera´n expuestos en el siguiente cap´ıtulo.
CAPI´TULO 2
DESCRIPCIO´N DEL OBJETIVO
En trabajos previos tales como los de Mele´ndez et. al. (2008) e Higuera et. al. (2008), se
usaron l´ıneas como [Ne II], [Ne III], [O IV] y luminosidades del continuo en 25 µm, 60
µm, 100 µm, (MIR-FIR) para ser asociadas a feno´menos de formacio´n estelar, en algunos
casos, y actividad en el nu´cleo activo, en otros. Ahora surge una pregunta: ¿Sera´ posible
establecer los or´ıgenes de las emisiones en bandas tales como J, H, K; las bandas IRAS
12 µm, 25 µm, 60 µm, 100 µm, radio (1.4 GHz) y rayos X (2-10 KeV)? Estas nuevas
observaciones permitira´n examinar diferencias entre las galaxias tipo Seyfert 1 y Seyfert 2
y dar una mayor comprensio´n del modelo unificado de AGNs.
Teniendo en cuenta la pregunta planteada, el objetivo principal de la presente pro-
puesta es llevar a cabo un estudio de las propiedades observadas en AGNs tipo Seyfert con
el fin de obtener anisotrop´ıas en las luminosidades que faculten dar o no fuerza al modelo
unificado de nu´cleos activos de galaxias.
Para lograr este objetivo se hara´ un estudio de las observaciones obtenidas de la lite-
ratura y una interpretacio´n de su origen, haciendo uso de me´todos anal´ıticos que permitan
comparar las distribuciones obtenidas para los dos tipos de galaxias Seyfert. Dos herra-
mientas u´tiles para detectar estos comportamientos son el test de Kolmogorov-Smirnov
(K-S) y el me´todo de agrupacio´n cluster, los cuales agrupan los datos en dos grupos con
un criterio estad´ıstico y reconocen diferencias entre los dos tipos de nu´cleos activos.
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CAPI´TULO 3
DESCRIPCIO´N DE LA MUESTRA
Para cumplir con el objetivo propuesto se recolectaron luminosidades (tabla 8.1) en dife-
rentes longitudes de onda, para un grupo de 62 galaxias tipo Seyfert 1 (en este grupo se
incluyen galaxias Seyfert 1.2 y Seyfert 1.5) y 88 galaxias tipo Seyfert 2 (aqu´ı se incluyen
galaxias tipo Seyfert 1.8 y Seyfert 1.9). Estas galaxias cuentan con un corrimiento al rojo
(redshift) que se encuentra entre 0.002336 y 0.158339 para las galaxias Seyfert 1 y, para las
galaxias Seyfert 2, entre 0.001448 y 0.0811. Para la obtencio´n de las luminosidades emiti-
das por las mole´culas de PAHs (Hidrocarburos Aroma´ticos Polic´ıclicos) en la longitud de
onda 7.7 µm, se recurrio´ a las publicaciones de Imanishi et al. (2000, 2003, 2004, 2007)
y Clavel et al. (2000); estos datos fueron obtenidos de los telescopios ISO (The Infrared
Space Observatory), el IRTF SpeX, en Mauna Kea, y el telescopio espacial Spitzer. Los
datos en el infrarrojo esta´n comprendidas en nuestro estudio por las bandas J (1.26 µm), H
(1.60 µm), K (2.2225 µm), 6 µm, y IRAS (Infrared Astronomical Satellite) 12 µm, 25 µm,
60 µm y 100 µm, que fueron obtenidos de la Nasa/Ipac Extragalactic Database (NED),
los cuales a su vez fueron tomados del trabajo de Spinoglio et al. (1995), con el uso del
IRAS Sky Survey y publicaciones como las de Imanishi et al. (2000, 2003, 2004, 2007),
Rodr´ıguez-Ardila et al. (2003) y Clavel et al. (2000). La luminosidades en las l´ıneas de [O
IV] (25.89 µm), [Ne II] (12.81 µm) y [Ne III] (15.56 µm) fueron obtenidas de la publicacio´n
de Mele´ndez et al. (2008), las cuales se extrajeron con ayuda del espectro´grafo espacial
IRS a bordo del telescopio espacial Spitzer; en este mismo art´ıculo se publican flujos en
bandas del continuo en 25 µm, 60 µm y 100µm, que fueron tomados con el sate´lite IRAS.
Para las observaciones en la banda de rayos X (2-10 KeV) se tomaron lo datos de los
art´ıculos publicados por Peng et al. (2006) y Yong Shi et al. (2007), que fueron obtenidos
de los observatorios Chandra X-ray y XMM-Newton.
Una vez obtenidas las observaciones, se calcularon los logaritmos de los cocientes entre
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dos luminosidades que posteriormente fueron usados para construir diagramas de diag-
no´stico. E´stos permiten observar los comportamientos de las emisiones, as´ı como de los
cocientes entre ellas, y evidenciar tendencias y anisotrop´ıas en las emisiones recolectadas
de galaxias Seyfert 1 y Seyfert 2.
Es importante aclarar que despue´s de hacer los cocientes, donde se permutaron todas
las luminosidades, se obtuvieron 182 razones, de las cuales se descartaron 91 por ser el
inverso multiplicativo de otras razones, implicando que la distribucio´n de los datos iba a
ser la misma. Posteriormente, se descartaron las que no rechazaban el test de Kolmogorov-
Smirnov y tuvieran un nu´mero significativo de datos de muestra, lo que reduce el estudio
a 15 razones, las cuales son expuestas en la tabla 8.2.
CAPI´TULO 4
ANA´LISIS DE LA EXISTENCIA DE
ANISOTROPI´AS EN LA MUESTRA
En el marco de las te´cnicas que se usan para indagar los procesos f´ısicos asociados a los
nu´cleos de galaxias activas, se encuentran la estad´ıstica descriptiva, ana´lisis de correla-
cio´n, los contrastes no parame´tricos y me´todos de agrupacio´n de informacio´n. Las bases
conceptuales de estas te´cnicas se presentan en el Anexo 1.
4.1. Estad´ıstica descriptiva
Para comenzar este ana´lisis, se extrajeron de la base de datos los valores de mı´nino,
ma´ximo, media, desviacio´n esta´ndar y N (nu´mero de datos), para las galaxias Seyfert 1
y 2, en las emisiones que son base de este estudio. Los datos obtenidos para las galaxias
Seyfert 1 se muestran en la tabla 4.1, y los de las galaxias Seyfert 2, en la tabla 4.2.
En relacio´n a los datos de mı´nino, ma´ximo, media y desviacio´n, se encuentra que para
los dos grupos de galaxias los datos se mantienen en un mismo orden de magnitud, pero
con una tendencia a tener mayores valores en las galaxias Seyfert 1. Esto se cumple en las
bandas K, L, 6 µm, 12 µm, rayos X y la l´ınea de 7.7 µm.
En las tablas 4.3 y 4.4, se muestran los resultados del ana´lisis descriptivo de los datos
obtenidos para las razones entre las diferentes luminosidades. Al comparar las medidas
de tendencia central, se observa que las medias de los cocientes log[L(12 µm)/L(25 µm)],
log[L(12 µm)/L(60 µm)] y log[L[OIV]/L[NeII]] tienen valores positivos en las galaxias
Seyfert 1, mientras que en las Seyfert 2 son negativos, sugiriendo esto que en las galaxias
Seyfert 1 predomina la accio´n del nu´cleo activo sobre el calentamiento de polvo, mientras
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Tabla 4.1: Ana´lisis estad´ıstico aplicado a los valores de luminosidades, en galaxias tipo
Seyfert 1.. La luminosidad esta´ en unidades de ergs s 1.
Variable N Mı´nimo Ma´ximo Media Desv. T´ıp.
L(7.7 µm) 30 6.49.E+40 3.83.E+44 1.60E+43 6.945E+43
L(H) 47 1.48.E+43 3.89.E+45 2.21E+44 5.577E+44
L(J) 47 1.16.E+43 3.75.E+45 2.13E+44 5.417E+44
L(K) 47 8.22.E+42 4.72.E+45 2.24E+44 6.875E+44
L(L) 25 3.02.E+41 4.97.E+44 1.00E+44 1.184E+44
L(6 µm) 22 1.05.E+42 1.42.E+45 1.59E+44 3.162E+44
L(12 µm) 45 2.23.E+42 6.65.E+45 2.86E+44 1.006E+45
L(25 µm) 57 1.99.E+42 5.23.E+45 2.62E+44 8.203E+44
L(60 µm) 59 1.98.E+42 5.40.E+45 2.85E+44 9.440E+44
L(100µm) 42 2.41.E+42 4.20.E+45 2.65E+44 7.822E+44
L(FIR) 54 7.52.E+42 1.71.E+46 9.38E+44 3.223E+45
L(X) 29 6.61.E+40 5.40.E+45 2.21E+44 9.967E+44
L[NeII] 42 2.00.E+39 1.26.E+42 2.09E+41 2.740E+41
L[NeIII] 42 1.29.E+39 2.69.E+42 2.52E+41 4.485E+41
L[OIV] 42 3.72.E+39 5.62.E+42 4.34E+41 9.415E+41
Tabla 4.2: Ana´lisis estad´ıstico aplicado a los valores de luminosidades, en galaxias tipo
Seyfert 2. La luminosidad esta´ en unidades de ergs s 1.
Variable N Mı´nimo Ma´ximo Media Desv. T´ıp.
L(7.7 µm) 30 2.2.E+40 1.9.E+44 9.37E+42 3.407E+43
L(H) 55 1.0.E+43 5.7.E+44 1.23E+44 9.660E+43
L(J) 55 1.1.E+43 5.8.E+44 1.18E+44 9.871E+43
L(K) 56 6.9.E+42 4.2.E+44 8.40E+43 7.801E+43
L(L) 8 6.3.E+41 5.1.E+43 2.28E+43 1.863E+43
L(6 µm) 20 2.6.E+41 6.1.E+44 6.04E+43 1.368E+44
L(12 µm) 55 7.2.E+41 6.2.E+44 6.60E+43 9.576E+43
L(25 µm) 84 8.4.E+41 1.7.E+45 1.37E+44 2.552E+44
L(60 µm) 87 1.1.E+42 2.8.E+45 1.99E+44 3.973E+44
L(100µm) 57 1.1.E+42 1.7.E+45 1.63E+44 2.656E+44
L(FIR) 86 2.9.E+42 9.0.E+45 5.17E+44 1.130E+45
L(X) 15 1.1.E+41 2.9.E+43 6.61E+42 8.428E+42
L[NeII] 60 4.3.E+39 2.6.E+42 2.42E+41 4.304E+41
L[NeIII] 60 1.5.E+39 1.7.E+42 2.29E+41 3.589E+41
L[OIV] 60 5.9.E+38 4.0.E+42 3.26E+41 6.574E+41
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Tabla 4.3: Ana´lisis estad´ıstico aplicado a razones entre luminosidades, en galaxias tipo
Seyfert 1.
Variable N Mı´nimo Ma´ximo Media Desv. T´ıp.
log[L(X)/L(FIR)] 26 -3.226 0.140 -1.090 0.759
log[L(X)/L(H)] 28 -3.382 0.142 -0.858 0.769
log[L(X)/L(J)] 28 -3.354 0.158 -0.845 0.756
log[L(X)/L(K)] 28 -3.160 0.091 -0.771 0.709
log[L(X)/L(60 µm)] 28 -2.553 0.831 -0.502 0.730
log[L(25 µm)/L(FIR)] 52 -1.351 0.500 -0.436 0.387
log[L(6 µm)/L(60 µm)] 21 -1.180 0.695 -0.114 0.511
log[L[OIV]/L(FIR)] 38 -4.631 -2.070 -3.049 0.586
log[L(12 µm)/L[NeII]] 28 2.136 3.953 2.927 0.415
log[L(12 µm)/L(60 µm)] 45 -0.583 0.804 0.059 0.355
log[L(12 µm)/L(FIR)] 40 -1.199 0.112 -0.554 0.340
log[J/K] 47 -0.136 0.218 0.077 0.094
log[(L12 µm)/L(25 µm)] 44 -0.347 0.255 0.002 0.139
log[L(6 µm)/L(7.7 µm)] 20 0.568 2.060 1.294 0.341
log[L(OIV]/L[NeII]] 41 -1.380 1.050 0.220 0.514
Tabla 4.4: Ana´lisis estad´ıstico aplicado a razones entre luminosidades, en galaxias tipo
Seyfert 2.
Variable N Mı´nimo Ma´ximo Media Desv. T´ıp.
log[L(X)/L(FIR)] 15 -2.7389 -0.7530 -1.7700 0.6572
log[L(X)/L(H)] 15 -3.2946 -0.7591 -1.6160 0.7125
log[L(X)/L(J)] 15 -3.2500 -0.7364 -1.5807 0.7108
log[L(X)/L(K)] 15 -3.0319 -0.5622 -1.4101 0.6834
log[L(X)/L(60 µm)] 15 -2.1773 -0.2611 -1.1935 0.6289
log[L(25 µm)/L(FIR)] 82 -1.4046 0.4100 -0.6260 0.4279
log[L(6 µm)/L(60 µm)] 20 -1.7280 0.0629 -0.8846 0.5372
log[L[OIV]/L(FIR)] 58 -4.7633 -2.2400 -3.2703 0.5637
log[L(12 µm)/L[NeII]] 29 1.7942 3.1243 2.5703 0.3704
log[L(12 µm)/L(60 µm)] 55 -1.2581 0.5320 -0.3452 0.3281
log[L(12 µm)/L(FIR)] 54 -1.7591 0.0402 -0.9194 0.3274
log[J/K] 55 -0.1269 0.2892 0.1599 0.0626
log[(L12 µm)/L(25 µm)] 54 -0.6590 0.4815 -0.1049 0.2196
log[L(6 µm)/L(7.7 µm)] 17 -0.6711 2.9420 0.9566 0.7427
log[L[OIV]/L[NeII]] 60 -1.5900 0.8100 -0.0032 0.4881
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que en las galaxias Seyfert 2, la actividad estelar es el componente dominante en la emi-
sio´n (Satyapal et al., 2003, Sanders et al., 2003, Higuera et al., 2008 y Mele´ndez et al.,
2008). En este punto es importante hacer un ana´lisis bi-dimensional de las variables que
se esta´n estudiando, para buscar posibles relaciones entre ellas. A continuacio´n se hara´ un
contraste, usando un ana´lisis de correlacio´n, que permita hacer comparaciones entre los
datos.
4.2. Estudio de Correlaciones
Es frecuente que en el estudio de poblaciones se comparen los valores de dos variables
estad´ısticas distintas, con el fin de ver si esta´n correlacionadas. Existira´ un alto nivel de
correlacio´n lineal cuando la nube de datos se aproxime mucho a una recta (r>0.9, donde r
es el coeficiente de correlacio´n) y sera´ cada vez ma´s bajo, cuando la nube se vaya disper-
sando con respecto a la recta.
En la figura 4.1, se muestra una matriz con las gra´ficas del logaritmo de la variables
que hacen parte del presente trabajo y como complemento a esta figura, en la tabla 4.5, se
presentan los coeficientes de correlacio´n. En particular, se encuentra que existe una muy
fuerte correlacio´n entre la l´ınea de PAH (7.7 µm) y los continuos del infrarrojo lejano en
60 µm, 100 µm y FIR, con coeficiente de correlacio´n 0.95, 0.94 y 0.95, respectivamente,
denotando co´mo entre ellas se refleja un v´ınculo , el cual puede ser producto de que estas
emisiones este´n asociadas al mismo feno´meno, calentamiento del polvo por procesos de
formacio´n estelar. Este resultado concuerda con lo expuesto por Higuera et al. (2008),
Levenson et al. (2001) e Imanishi et al. (2006), quienes proponen que las emisiones en el
continuo del infrarrojo lejano en 60 µm, 100 µm, FIR, y la l´ınea 7.7 µm participan como
indicadores de formacio´n estelar.
De acuerdo con Higuera et al. (2008) y Peng et al. (2006), las emisiones en el continuo
en 2.2 µm (banda K), 6 µm, 12 µm, 25 µm y rayos X son indicadores de actividad en
el nu´cleo activo, lo que es ratificado por el alto nivel de correlacio´n que existe entre ellas
(0.95, 0.99, 0.90 y 0.99 respectivamente). Otras emisiones que tambie´n son asociadas al
nu´cleo y que mantienen un nivel de correlacio´n representativo son las l´ıneas de alta y
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Figura 4.1: Matriz de diagramas de dispersio´n en las bandas J, H y K, continuo en 12 µm,
25 µm, 60 µm, rayos X, emisiones de PAH (7.7 µm), [Ne II], [Ne III] y [O IV]. Las estrellas
azules representan a las galaxias Seyfert 1 y las rojas a las Seyfert 2.
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Tabla 4.5: Superior. Matriz de correlaciones entre las luminosidades en las bandas J, H y
K, el continuo en 12 µm, 25 µm, 60 µm, rayos X y emisiones de PAH (7.7 µm), [Ne II], [Ne
III] y [O IV]. Intermedio. Matriz de correlaciones entre los logaritmos de las luminosidades
en las bandas J, H y K, emisiones en el continuo en 12 µm, 25 µm, 60 µm, rayos X,
emisiones de PAH (7.7 µm), [Ne II], [Ne III] y [O IV]. Inferior. Matriz de correlaciones
entre las razones L[L(X)L(FIR)]
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baja ionizacio´n de [OIV] y [NeIII], lo cual concuerda por lo propuesto por Mele´ndez et al.
(2008). Como elemento adicional se encontro´ que las l´ıneas [OIV] y [NeIII] tuvieron un
alto coeficiente de correlacio´n al ser comparados con la emisio´n en rayos X duros (2-10
KeV), lo cual sugiere que esta´n asociadas a un mismo feno´meno, que es el predominio de
la actividad en el nu´cleo activo, como lo propone Mele´ndez et al. (2008) en su estudio.
4.3. Test de Kolmogorov-Smirnov. (K-S)
El test de Kolmogorov-Smirnov1 fue aplicado a los dos conjuntos de galaxias Seyfert 1
y Seyfert 2, utilizando como variables las luminosidades mostradas en el cap´ıtulo 1.2 y sus
correspondientes cocientes, para un total de 124 razones. En la tabla 4.6 se exponen los
resultados del test K-S aplicado a luminosidades y cocientes entre ellas. En las columnas 2,
4 y 6 se presentan los niveles de significancia (NS) y en negrilla las cantidadesque rechazan
la hipo´tesis nula y que son representadas en los histogramas de las figuras 4.2 y 4.3. En
total 25 cantidades rechazan la hipo´tesis nula y 99 no.
El ancho equivalente de PAHs en 7.7 µm rechazo´ la hipo´tesis nula con un nivel de sig-
nificancia de 2.91⇥10 05, sugiriendo que entre las galaxias Seyfert 1 y 2, existen diferencias
estad´ısticas en estas emisiones. Clavel et al. (2000) e Imanishi et al. (2003) sugieren que
la anisotrop´ıa esta´ asociada a una atenuacio´n en el continuo en las Seyfert 2, ma´s que a
una diferencia en la actividad estelar. Este resultado es tambie´n encontrado por Higuera
(2012). Las luminosidades en la banda de 12 µm y rayos X duros (2-10 keV) tambie´n
rechazaron la hipo´tesis nula con valores de 0.0023 y 0.0042 respectivamente, mostrando
diferencias entre las intensidades con que emiten las galaxias Seyfert 1 frente a las Seyfert
2. Esto indica, teniendo en cuenta que estas luminosidades son indicadoras de la accio´n
del AGN, que la actividad nuclear es ma´s intensa en las galaxias tipo 1. Los resultados
concuerdan con lo planteado por Peng et al. (2006) e Higuera et al. (2008), sugiriendo que
1El test de Kolmogorov-Smirnov (K-S) valida para dos conjuntos de datos independientes, si han sido
extra´ıdos o no de un mismo conjunto. As´ı, si las dos muestras han sido extra´ıdas de una misma distribu-
cio´n, se espera que las distribuciones acumulativas sean claramente pro´ximas entre s´ı, ya que solamente
deber´ıan mostrar desviaciones casuales de la distribucio´n de la poblacio´n. Un alejamiento excesivo de las
distribuciones acumulativas de las dos muestras sugiere que e´stas provienen de poblaciones diferentes, lo
que es una razo´n para rechazar la hipo´tesis nula (La hipo´tesis nula H0 hace referencia a que las muestras
provienen de la misma poblacio´n.). La hipo´tesis nula se valida haciendo uso del nivel de significancia de
la prueba, el cual es igual a 0.05.
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Tabla 4.6: Tabla con los resultados de la aplicacio´n del test de Kolmogorov-Smirnov. Las
luminosidades o cocientes que rechazaron la hipo´tesis nula esta´n resaltadas con negrilla.
Luminosidad o Cociente NS. Luminosidad o Cociente NS. Luminosidad o Cociente NS.
[L(12 µm)/L(FIR)] 1.32E-06 LJ/L(12) 3.31E-02 L77/L[OIV] 2.40E-01
[L(12 µm)/L(60 µm)] 2.44E-06 L60/L[NeIII] 3.58E-02 L25/L(UV) 2.64E-01
LH/L(K) 2.73E-06 LH/L(12) 3.68E-02 L25/L[OIV] 2.86E-01
[L(J)/L(K)] 2.73E-06 LH/L(L) 3.75E-02 LH/L(J) 2.92E-01
LogEW(7.7 µm) 2.91E-06 LH/L(100) 4.52E-02 L77/L(H) 2.95E-01
[L(25 µm)/L(FIR)] 5.59E-05 L6/L(12) 4.63E-02 L100/L[OIV] 3.14E-01
L12 µm/L(100µm) 6.06E-05 L6/L(25) 4.63E-02 L77/L(K) 3.26E-01
[L(12 µm)/L(25 µm)] 1.89E-04 L6/L[NeII] 4.68E-02 L[NeIII] 3.41E-01
L25 µm/L(100µm) 5.65E-04 L6/L[NeIII] 4.68E-02 L12/L[NeIII] 3.43E-01
[L(X)/L(H)] 7.74E-04 LL/L(100) 6.48E-02 L6/L(XCorr) 3.45E-01
LK/L(60 µm) 9.97E-04 LK/L(L) 6.48E-02 LH/L[NeII] 3.66E-01
Log[L(X)/L(J)] 1.39E-03 LH/L(6 µm) 6.70E-02 L77/L(100) 4.10E-01
LFIR/L[OIV] 1.55E-03 LJ/L(6 µm) 6.70E-02 L60/L(FIR) 4.18E-01
LX/L[NeIII] 1.79E-03 LK/L(6 µm) 6.70E-02 LogL(100) 4.23E-01
[L(X)/L(FIR)] 1.96E-03 L77/L(XCorr) 6.76E-02 L77/L(J) 4.42E-01
[L(X)/L(60 µm)] 1.96E-03 LJ/L(FIR) 6.85E-02 L77/LNeII 4.54E-01
LogL(12 µm) 2.33E-03 LogL(6 µm) 7.73E-02 L100/L(FIR) 4.55E-01
LX/L[OIV] 2.70E-03 L6/L[OIV] 8.15E-02 LXCORR/LOIV 4.56E-01
[L(6 µm)/L(60 µm)] 2.94E-03 LK/L(12) 8.28E-02 L25/L[NeIII] 4.62E-01
LogL(XCorr) 4.27E-03 LH/L(60) 8.35E-02 LogL(60) 4.80E-01
[L(X)/L(K)] 4.69E-03 LH/L(FIR) 8.35E-02 LogL(7.7) 4.88E-01
L7.7 µm/L(12 µm) 4.70E-03 LK/L[NeII] 9.04E-02 L[NeIII]/L[OIV] 4.92E-01
LK/L(FIR) 4.74E-03 L[OIV] 9.06E-02 L77/L(60) 5.17E-01
[L[OIV]/L[NeII]] 4.80E-03 L77/L(25) 9.17E-02 LXCORR/L[NeIII] 5.25E-01
L60 µm/L[OIV] 4.96E-03 LXCORR/LNeII 9.94E-02 LogL(H) 5.58E-01
LX/L[NeII] 6.30E-03 LJ/L(100) 9.98E-02 L100/LNeII 5.81E-01
L[NeII]/L[OIV] 6.73E-03 L60/L(1.4) 1.05E-01 LJ/L[NeII] 5.93E-01
L12 µm/L[NeII] 7.76E-03 L25/L(XCorr) 1.19E-01 L100/L[NeIII] 5.99E-01
L25 µm/L(FIR) 1.22E-02 LogL(25) 1.20E-01 L60/L(100) 6.44E-01
L7.7 µm/L(6 µm) 1.64E-02 LK/L(25) 1.24E-01 LJ/L[NeIII] 6.65E-01
L100µm/L(XCorr) 1.65E-02 LH/L(25) 1.30E-01 LX/L(XCorr) 7.27E-01
LK/L(100µm) 1.65E-02 L33/L[NeIII] 1.33E-01 L77/L[NeIII] 7.34E-01
L6 µm/L(60 µm) 1.71E-02 L25/L[NeII] 1.43E-01 LFIR/L[NeII] 7.42E-01
L6 µm/L(FIR) 1.71E-02 LJ/L(60) 1.46E-01 LH/L[NeIII] 7.71E-01
LFIR/L[NeIII] 1.88E-02 LJ/L(25) 1.46E-01 LH/L[OIV] 7.71E-01
LJ/L(L) 2.08E-02 L60/L[NeII] 1.58E-01 LogL(FIR) 8.14E-01
[L(12 µm)/L[NeII]] 2.08E-02 L12/L(XCorr) 1.65E-01 L[NeII] 8.22E-01
[L(6 µm)/L(7.7 µm)] 2.13E-02 LogL(K) 2.01E-01 LH/L(1.4) 8.32E-01
[L[OIV]/L(FIR)] 2.22E-02 L77/L(FIR) 2.04E-01 L12/L[OIV] 8.98E-01
L6 µm/L(100µm) 2.54E-02 LogL(3.3) 2.18E-01 LJ/L[OIV] 9.16E-01
L[NeII]/L[NeIII] 2.72E-02 L33/L(100) 2.21E-01 LK/L[OIV] 9.57E-01
LogL(L) 2.90E-02 LK/L[NeIII] 2.23E-01 LogL(J) 9.76E-01
L77/L(L) 9.90E-01
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estas emisiones son atribuidas a procesos de actividad nuclear (Peng et al. 2006) y ma´s
intensas en las galaxias Seyfert 1 (Higuera et al. 2008).
Los resultados obtenidos en los cocientes son analizados ahora agrupando las razones en
tres grupos. En el grupo uno, compuesto por razones de la forma log ( Indicador de Accio´n estelarIndicador de Accio´n estelar),
se observo´ que ninguno de estos cocientes rechazo´ la hipo´tesis nula, sugiriendo que el calen-
tamiento de polvo por accio´n estelar se comporta estad´ısticamente de manera similar; en
otra palabras, que estos dos procesos no var´ıan entre las galaxias tipo Seyfert 1 y Seyfert 2.
El grupo dos (de la forma log( Indicador de Accio´n nuclearIndicador de Accio´n nuclear)) tampoco arroja diferencias entre
las poblaciones de las galaxias en estudio, proponiendo que los procesos de accio´n nuclear
en el AGN se comportan de manera similar; en el caso del cociente log[L12 µm/L25 µm] el
test de K-S parece indicar que las muestras de las galaxias Seyfert 1 y Seyfert 2 provienen
de poblaciones diferentes; sin embargo, si se observa la distribucio´n de puntos en la gra´fica
de log[L(12 µm)] vs log[L(25 µm)] (Figura 4.4), se encuentra que los valores en 25 µm
para las galaxias Seyfert 2 tienden a estar por encima de los de las Seyfert 1. En este
sentido, Mele´ndez et al. (2008), en un estudio estad´ıstico de emisiones en el continuo en el
infrarrojo medio y lejano, concluye que el aporte por formacio´n estelar en el continuo en
25 µm es del 32%, lo cual sugiere que la actividad responsable en las diferencias entre la
emisio´n en 12 µm y 25 µm esta´ asociada a una componente de calentamiento de polvo por
accio´n estelar, reflejada en la emisio´n de 25 µm. Estos u´ltimos resultados van de acuerdo
con lo encontrado en la literatura.
En el grupo tres los numeradores tienen una luminosidad asociada a variables que
representan la emisio´n del nu´cleo activo en 2.2 µm (banda K), 6 µm, 12 µm, 25 µm, [O
IV] y rayos X, mientras que en los denominadores aparecen luminosidades asociadas a
la actividad estelar (banda H, banda J, PAHs en 7.7 µm, [NeII], 60 µm y FIR). Estas
razones contienen el 90% de los cocientes que rechazaron la hipo´tesis nula. Otro aspecto
relevante es que en estas razones (con excepcio´n de log L(J)L(K)), los valores en las galaxias
Seyfert 1 tienden a ser mayores en comparacio´n a los obtenidos en las galaxias Seyfert
2. Este resultado tambie´n se manifiesta en la comparacio´n de las medias de estos datos
(tablas 4.3 y 4.4).
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Figura 4.2: Histogramas de variables que rechazaron la hipo´tesis nula en el test K-S, en
galaxias Seyfert 1 y Seyfert 2. Las curvas en los histogramas representan la distribucio´n
de cada una de las poblaciones.
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Figura 4.3: Histogramas de variables que rechazaron la hipo´tesis nula en el test K-S, en
galaxias Seyfert 1 y Seyfert 2. Las curvas en los histogramas representan la distribucio´n
de cada una de las poblaciones.
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En la razo´n log[LX/L(FIR)](figura 4.3) se observa que los datos correspondientes a las
Seyfert 1 se concentran en valores del orden de o mayor que -1, mientras que en galaxias
Seyfert 2 esta´n por debajo de este nu´mero. La diferencia entre estas muestras se nota
tambie´n en los valores promedio, -1.090 para las Seyfert 1 y -1.769 para las Seyfert 2. La
razo´n log[LX/L(60 µm)], se comporta de una manera muy similar a la de log[LX/L(FIR)],
como se puede evidenciar en el orden del nivel de significancia de estos dos cocientes.
Una situacio´n similar se presenta entre las razones log[L(12 µm)/L(60 µm)] y log[L(12
µm)/L(FIR)] (Ver Figura 4.2). Estos resultados indican que para las galaxias Seyfert en el
infrarrojo lejano, se puede tomar la emisio´n en 60 µm o la emisio´n en el FIR (ecuacio´n 1.10).
Figura 4.4: Panel izquierdo. Gra´fica de log[L(12 µm)] vs log[L(25 µm)]. Los c´ırculos azules
representan a las galaxias Seyfert 1 y las circunferencias rojas, con una cruz en su interior,
representan las galaxias Seyfert 2. Panel Derecho. Gra´fica del Histograma de la variable
L(12µm)
L(25µm) .
Con respecto al cociente log[L(J)/L(K)] (ver figura 4.5), el test K-S sen˜ala que hay una
anisotrop´ıa en las observaciones provenientes de los dos tipos de galaxias. De otra parte,
la gra´fica log[L(J)] vs log[L(K)] muestra que las variables esta´n correlacionadas y que los
valores en la banda J tienden a ser mayores en las Seyfert 2 que los de la banda K. La
emisio´n en la banda K de 2.2 µm esta´ asociada a la reemisio´n de los granos de polvo en las
regiones circumnucleares del nu´cleo activo, mientras que la emisio´n en la banda J de 1.25
µm esta´ asociada a la radiacio´n de cuerpo negro en el rango del infrarrojo, proveniente de
estrellas localizadas en regiones circumnucleares al AGN. Esta diferencia en los or´ıgenes de
la emisio´n conduce a que en las galaxias Seyfert 2 el continuo infrarrojo asociado a estrellas
en el plano de la galaxia, sea una componente dominante en la emisio´n al compararlo con
las Seyfert 1, respondiendo as´ı a la anisotrop´ıa observada.
30
Figura 4.5: Panel izquierdo. Gra´fica de log[L(J)] vs log[L(K)]. Panel Derecho. Los c´ırculos
azules representan a las galaxias Seyfert 1 y las circunferencias rojas, con una cruz en su
interior, representan las galaxias Seyfert 2. Gra´fica del histograma de la variable L(J)L(K) .
Los resultados encontrados de los grupos uno y dos sugieren que las galaxias Seyfert
tipo 1 y 2 se comportan, en sus emisiones, de manera igual tanto en los procesos de forma-
cio´n estelar como en los debidos a la accio´n de nu´cleo activo, mientras que el grupo tres
sugiere que s´ı existen diferencias.
En la figura 4.6 se observa co´mo dominan las emisiones en infrarrojo lejano en compa-
racio´n a la de 12 µm para el grupo de objetos Seyfert 2, pero, adicionalmente la separacio´n
entre las galaxias Seyfert tipo 1 y 2 sugiere que en estas primeras son ma´s intensas las
emisiones en 12 µm con relacio´n a las de FIR. Teniendo en cuenta que las emisiones en
el infrarrojo medio esta´n asociadas al polvo, debido a la actividad del nu´cleo activo, se
manifiesta una tendencia que lleva a pensar que este proceso es ma´s intenso en las galaxias
Seyfert 1. Este resultado es similar al obtenido en anteriores trabajos tales como los de
Levenson et al. (2001), quien toma la razo´n 25µm60µm , en donde la luminosidad en la banda
en 25 µm se asocia a activad nuclear y la banda en 60 µm se vincula al calentamiento del
polvo debido a formacio´n estelar de estrellas jo´venes.
Al aplicar el test K-S a la luminosidad en la banda X, se llego´ a que este muestra una
anisotrop´ıa entre las emisiones de las galaxias Seyfert 1 y Seyfert 2, indicando que puede
existir un proceso f´ısico que diferencia las galaxias Seyfert o que puede estar presente un
agente que obscurece las galaxias Seyfert 2 y no permite que llegue toda la informacio´n
de esta emisio´n. En este sentido, trabajos como los de Levenson et al. (2001), Teng et
al. (2005) y Spinoglio et al. (2009) atribuyen esta diferencia a la presencia del toro, que
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Figura 4.6: Gra´fica del histograma de la variable L(12µm)L(FIR)) .
debido al a´ngulo de visio´n de las galaxias Seyfert 2, impide que llegue la totalidad de esta
emisio´n en dicha banda. Al comparar esta emisio´n con un indicador de formacio´n estelar
mediante la razo´n LXFIR (ver figura 4.7), se mantuvo la separacio´n entre los tipos de objetos
y en las Seyfert 1 se obtuvieron los mayores valores en esta razo´n, ratificando los resultados
presentados en la literatura.
4.3.1. Evolucio´n de regiones de polvo en torno a nu´cleos activos
Hass et al. (2003) han trabajado tambie´n con algunas de estas bandas. Ellos hacen
una comparacio´n de las emisiones del infrarrojo cercano (NIR, 3-10µm), medio (MIR, 10-
40µm), lejano (FIR, 40-150µm) y Submm (150- 1000µm), para un grupo de cua´sares PG
con valores de redshift entre 0.02 y 1.2, usando diagramas diagno´stico y tomando como
referencia emisiones en el infrarrojo medio (indicadores de accio´n del AGN en el presente
trabajo) e infrarrojo lejano (indicador de accio´n estelar), encontrando que para sus datos
existen valores mayores en la emisio´n del infrarrojo integrado (IR, 3-1000µm) en galaxias
que contienen altos redshift (figura 4.8).
Posteriormente centran sus resultados en la razo´n LMIR/LFIR, hallando que existen
diferencias en la distribucio´n espacial de la zona toroidal y la actividad del nu´cleo central,
32
Figura 4.7: Gra´fica del histograma de la variable L(X)L(FIR) .
Figura 4.8: Gra´fica de la luminosidad en infrarrojo (3-1000µm) versus redshift. Tomado
de Hass et al (2003). Los s´ımbolos usados son: •= basado en las detecciones,  = basado
en los l´ımites superiores.
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sugiriendo etapas por las cuales puede pasar un nu´cleo activo (figura 4.9). Las etapas son:
Figura 4.9: Gra´fica de etapas del modelo evolutivo propuesto por Hass et al. (2003). Adap-
tado al idioma espan˜ol y tomado de Hass et al. (2003).
0. ULIRGs fr´ıa: el polvo esta´ distribuido irregularmente sobre la vecindad de la regio´n
central, y la emisio´n en infrarrojo lejano es calentada por starbursts prominentes. El
nu´cleo activo no esta´ todav´ıa formado.
1. ULIRGs caliente: debido a colisiones al interior de las nubes de polvo y al momento
angular de la regio´n central, el nu´cleo se activa. La contribucio´n del polvo caliente
se ve reflejado en un alto LMIR/LFIR en comparacio´n a la etapa 0.
2. Cua´sar joven: El toroide de polvo esta´ formado. La emisio´n en infrarrojo integrado
se intensifica de acuerdo a la densidad del polvo. La razo´n LMIR/LFIR tiene valores
que reflejan la intensa emisio´n en FIR.
3. Cua´sar evolucionado. El toroide es estable y la densidad del polvo crece. La razo´n
LMIR/LFIR tiene valores que reflejan la intensa emisio´n en MIR.
4. Cua´sar Viejo: La actividad de agujero negro decae, implicando una menor emisio´n
de MIR.
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5. Cua´sar Muerto: el agujero negro central no consigue bastante combustible para
proporcionar la radiacio´n significativa en el re´gimen o´ptico-UV caliente. La emisio´n
o´ptica y NIR es dominada por la galaxia hue´sped, mientras que la emisio´n en FIR
refleja actividad producto del polvo fr´ıo residual de las estrellas.
Teniendo en cuenta que las razones log[L(12 µm)/L(60 µm)], log[L(25 µm)/L(60 µm)],
log[L(12 µm)/L(100 µm)], log[L(25 µm)/L(100 µm)], log[L(12 µm)/L(FIR)] y log[L(25
µm)/L(FIR)] rechazaron la hipo´tesis nula y tienen la forma log(Emisio´n en Infrarrojo medioEmisio´n en Infrarrojo lejano), se
describe una anisotrop´ıa entre las Seyfert 1 y Seyfert 2, que puede ser descrita por las fases
evolutivas propuestas por Hass et al. (2003), particularmente las fases cua´sar joven (con
intensa emisio´n en FIR, como las Seyfert 2) y cua´sar evolucionado (que concuerda con las
Seyfert 1, debido a su intensa emisio´n en MIR).
4.4. Me´todo Cluster de agrupacio´n
Los me´todos de agrupacio´n conocidos en el marco de la validacio´n estad´ıstica, per-
miten reunir conjuntos de elementos que se comportan de forma similar. A continuacio´n
se hara´ uso del me´todo Cluster para separar estad´ısticamente el conjunto de galaxias y
comparar estos resultados con los de la literatura. Para el desarrollo de este objetivo, se
incluira´n como variables de entrada los cocientes que rechazaron la hipo´tesis nula en el
test K-S, y para el proceso de agrupacio´n, se aplicara el programa EMMIX2.
En un primer paso se usara´n dos cocientes o luminosidades que hubieran rechazado
la hipo´tesis nula del test K-S, con el fin de observar el proceso de agrupacio´n en Seyfert
1 o Seyfert 2. Los resultados de este ana´lisis se presentan en las siete primeras filas de
la tabla 4.7. Posteriormente se usaron tres cantidades con el fin de repetir el proceso de
agrupacio´n, cuyos resultados se observan en las dos u´ltimas filas de la tabla 4.7. En los
anexos presentados en las tablas 8.3, 8.4, 8.5, 8.6, 8.7, 8.8, 8.9 y 8.10, se muestran todos
los resultados que arrojo´ el co´digo EMMIX, para cada uno de los casos.
De los resultados presentados en la tabla 4.7 se encuentra que las primeras cuatro filas
2El software EM-based MIXture analysis (EMMIX) es un algoritmo que construye un modelo mixto
de componentes normales para un conjunto dado de datos. Este software se puede obtener de la siguiente
direccio´n: http://www.maths.uq.edu.au/ gjm/emmix/emmix.html
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cuya variable V2 (log[L12 µm/LFIR]) es la misma, mantienen el mismo nivel de asigna-
cio´n, es decir, en el grupo A, el 85% de los datos coincid´ıan con la clasificacio´n Seyfert 1,
mientras que en el grupo B, el 63% coincid´ıan con las Seyfert 2.
Tabla 4.7: Tabla con el resumen de los resultados obtenidos al aplicar el me´todo de agrupa-
cio´n Cluster. En la tabla se indica el nivel de coincidencia entre los resultados del me´todo
y la clasificacio´n observacional de las galaxias en estudio.
VARIABLES GRUPO A GRUPO B
V1 V2 V3 Seyfert 1 Seyfert 2 Seyfert 1 Seyfert 2
LX/LH L12 µm/LFIR 85% 15% 37% 63%
LX/LJ L12 µm/LFIR 85% 15% 37% 63%
LX/LK L12 µm/LFIR 85% 15% 37% 63%
LX/L60 µm L12 µm/LFIR 85% 15% 37% 63%
Log[L(12 µm)] J/K 38% 62% 52% 48%
L6 µm/L60 µm L12 µm/L25 µm 72% 28% 19% 81%
EW(7.7 µm) L[OIV]/LFIR 72% 28% 10% 90%
EW(7.7 µm) LJ/LK L12 µm/L25 µm 72% 28% 11% 88%
EW(7.7 µm) L12 µm/L60 µm J/K 83% 17% 9% 91%
Partiendo de la premisa que uno de los grupos generados mediante el me´todo Cluster
corresponda con Seyfert 1, mientras que en el otro corresponda con Seyfert 2, se puede
ver en la tabla 4.7, como en los casos: log[L12 µm] vs log[LJ/LK], log[L6 µm/L60 µm]
vs log[L12 µm/L25 µm], EW[7.7 µm] vs log[L[OIV]/LFIR] y de EW[7.7 µm] vs log[L12
µm/L25 µm] vs Log[LJ/LK], el porcentaje de asignacio´n de las galaxias en el grupo A (Sey-
fert 1) esta´ por debajo del 80%. Ahora, cuando se utilizaron las tres variables, EW[7.7
µm], log[L12 µm/L25 µm], log[L12 µm/L60 µm] y log[LJ/LK], como elementos de entrada
para el Cluster, se observa un alto nivel de coincidencia entre los resultados del me´todo y
la clasificacio´n observacional. Para este caso, el nivel de coincidencia es de 83% y 91% en
Seyfert 1 y Seyfert 2.
En la figura 4.10 se observa en el panel izquierdo, la gra´fica de log[EW7.7 µm] vs
log[L12 µm/L60 µm] vs log[LJ/LK] usando la clasificacio´n observacional, mientras que en
el panel derecho, se presenta la asignacio´n en dos grupos aplicando el me´todo Cluster. La
asignacio´n de objetos en estas gra´ficas permite encontrar en las variables all´ı involucradas,
procesos de diferenciacio´n en las emisiones observadas de las galaxias Seyfert 1 y Seyfert
2. As´ı la razo´n log[LJ/LK], usada como un indicador de la accio´n del AGN, sugiere que
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Figura 4.10: Izquierda. Gra´fica de EW[7.7 µm] vs log[L12 µm/L60 µm] vs log[LJ/LK]
usando la clasificacio´n Seyfert. Derecha. Gra´fica de EW[7.7 µm] vs log[L12 µm/L60 µm]
vs log[LJ/LK] usando la agrupacio´n dada al aplicar el me´todo Cluster.
este feno´meno es ma´s fuerte en las galaxias Seyfert 1 que en las galaxias Seyfert 2; igual-
mente, la razo´n log[L12 µm/L60 µm], que contrasta un indicador de accio´n del nu´cleo con
un indicador de formacio´n estelar, sugiere que los procesos calentamiento del polvo por
formacio´n estelar en las galaxias Seyfert 2 son ma´s fuertes que en las galaxias Seyfert 1,
hecho que tambie´n se refleja en el otro indicador de actividad estelar, (EW7.7 µm), cuyos
valores son mayores en Seyfert 2 que en Seyfert 1.
CAPI´TULO 5
CONCLUSIONES
El ana´lisis de regresio´n llevado a cabo entre los diferentes rangos de el infrarrojo: cer-
cano, medio y lejano, permitio´ mostrar que las emisiones en el continuo: 2.2 µm (banda
K), 12 µm, 25 µm, tienen entre s´ı un alto nivel de correlacio´n (r > 0,9), indicando que el
proceso f´ısico dominante que las genero´ es el mismo, en este caso, es la emisio´n del polvo
asociada a la actividad del nu´cleo. Igualmente se corroboro´ que las emisiones en 60 µm,
100 µm, FIR y [Ne II] esta´n fuertemente correlacionadas, corroborando la accio´n de la
actividad estelar en todas ellas. Por otra parte, cuando se aplico´ una prueba ma´s rigurosa
como la de Kolmogorov-Smirnov, se reprodujeron los resultados obtenidos por Levenson
et al. (2001), quien mostro´ que las razones log[L25µm/L60µm] y log[LX/LFIR] generan
una separacio´n entre las galaxias Seyfert 1 y Seyfert 2; a partir de este ana´lisis se pudo
evidenciar que las emisiones en 2.2 µm (banda K) y 6 µm, del infrarrojo cercano y las del
infrarrojo medio (12 µm y 25 µm) se correlacionan muy bien (r > 0.85), indicando que el
proceso f´ısico que las genera puede ser el mismo; en este caso, el predominio del nu´cleo
activo.
Los resultados obtenidos mediante las diferentes pruebas y diagramas de diagno´stico
presentados, dan nuevos elementos al modelo unificado de AGNs en el sentido de que las
anisotrop´ıas encontradas se soportan en la existencia de una nube molecular rodeando el
nu´cleo activo.
El ana´lisis estad´ıstico del trazador de formacio´n estelar PAH (7.7 µm) no diferencio´
los dos tipos de Seyfert, indicando que la tasa de formacio´n estelar, caracterizada en este
trabajo por la emisio´n de PAH, se comporta de manera similar en los dos tipos de galaxias,
en concordancia con los resultados encontrados por Higuera (2012).
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Este trabajo respalda las conclusiones obtenidas por Mele´ndez et al. (2008) en el sen-
tido de encontrar diferencias en la emisio´n de [Ne II] para los dos tipos de galaxias Seyfert;
sin embargo, los resultados encontrados en el presente trabajo no permiten afirmar, como
lo expresa Mele´ndez et al., que esta anisotrop´ıa este´ asociada a una mayor actividad estelar
en las Seyfert 2, tal como se expresa en la conclusio´n anterior.
De otra parte, las variables que rechazaron la prueba K-S se caracterizan por ser cocien-
tes donde el numerador es un indicador de accio´n del nu´cleo activo sobre el calentamiento
del polvo y el denominador es el indicador de calentamiento de polvo por la actividad
estelar; para estos casos se observa que existe un cociente mayor para las Seyfert 1 que
para las Seyfert 2, mostrando que los dos procesos, emisio´n del AGN y emisio´n por activi-
dad estelar, claramente esta´n presentes en las observaciones de la muestra de las galaxias
Seyfert seleccionada.
Finalmente, los resultados que se obtuvieron en este estudio muestran que en las eta-
pas evolutivas presentadas por Hass et al. (2003) la muestra seleccionada en este trabajo
concuerda con la clasificacio´n de quasares jo´venes (FIR>MIR) que se asemejan a las razo-
nes observadas en las Seyfert 2 del presente estudio y quasares desarrollados (FIR<MIR),
conformadas por un toro denso, los cuales parecen representar mejor a las Seyfert 1, as-
pectos de un escenario evolutivo en discusio´n actualmente en la literatura.
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CAPI´TULO 7
ANEXO 1. TE´CNICAS ESTADI´STICAS PARA
USO ASTRONO´MICO
Debido a que la f´ısica que rige a los nu´cleos de galaxias activas se ha mantenido como
un tema abierto de investigacio´n, es importante utilizar me´todos estad´ısticos que nos den
indicios sobre los comportamientos que se presentan en su interior y las posibles relaciones
entre ellos. Dentro de las te´cnicas que se usan para estos fines se encuentran los contrastes
no parame´tricos y el me´todo Cluster de agrupacio´n de datos, los cuales sera´n abordados
con detalle a continuacio´n.
7.0.1. Regresio´n lineal Simple
Si se dispone de una muestra de observaciones formadas por pares de variables (x1, y1),
(x2, y2), ..., (xn, yn), se desea estudiar la relacio´n existente entre las dos variables aleatorias
x e y mediante un ajuste lineal derivado de la muestra, el cual se da mediante la expresion
de la funcio´n lineal:
y = a+ bx,
donde b esta´ definida por
b =
n
P
xy  P xP y
n
P
x2   (P x)2 ,
=
Vxy
Vxx
,
y el valor de a por
a = y   bx,
Y el coeficiente de correlacio´n r (en ocasiones denotado por R), que es una medida de
asociacio´n lineal independiente de las unidades de medida. El valor de la correlacio´n entre
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cualquier par de variables es un nu´mero entre -1 y 1. n valor alto de correlacio´n no indica
que existe alguna relacio´n de causa-efecto entre las variables, que se define como
r2 = bb0
=
V 2xy
VxxVyy
(7.1)
Para obtener estos datos es necesario determinar la varianza y covarianza de la variables,
que esta´n definidas como
Varianza
Vxx =
nX
i=1
(xi   x)2 (7.2)
=
nX
i=1
x2i   2x
nX
i=1
xi +
nX
i=1
x2
=
X
x2   2nx2 + nx2
=
X
x2   nx2 (7.3)
Vyy =
nX
i=1
(yi   y)2 (7.4)
=
nX
i=1
y2i   2y
nX
i=1
yi +
nX
i=1
y2
=
X
y2   2ny2 + ny2
=
X
y2   ny2 (7.5)
Covarianza
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Vxy =
nX
i=1
(xi   x)(yi   y) (7.6)
=
nX
i=1
(xiyi   xiy   xyi + xy)
=
X
xy   nxy   nxy + nxy
=
X
xy   nxy (7.7)
7.0.2. Contrastes no parame´tricos
En estad´ıstica parame´trica se trabaja bajo el supuesto de que las muestras se han origina-
do a partir de poblaciones que poseen ciertas distribuciones conocidas, donde cada funcio´n
de distribucio´n teo´rica depende de uno o ma´s para´metros poblacionales. El uso eficiente de
los me´todos parame´tricos de estimacio´n y de contraste requiere, por lo general, la norma-
lidad de la poblacio´n y la estabilidad de la varianza. Sin embargo, en muchas situaciones,
es imposible especificar la forma de la distribucio´n poblacional, y solo podemos suponer
en forma razonable que es continua. El proceso de sacar conclusiones directamente de las
observaciones mue´strales, sin formar los supuestos con respecto a la forma matema´tica de
la distribucio´n poblacional, se llama teor´ıa no parame´trica o me´todos de distribucio´n libre.
Este tipo de test trata de contrastar si dos muestras dadas provienen de la misma po-
blacio´n, es decir, si dos muestras dadas provienen de poblaciones con la misma distribucio´n.
Sean X,Y, dos variables con distribucio´n continua. Consideremos el contraste Ho : Fx = Fy
y H1 : Fx 6= Fy., siendo Fx, Fy las funciones de distribucio´n continua de X,Y. El contraste
no parame´trico de H0 frente H1, consiste en hallar estad´ısticos cuya distribucio´n sea libre
de la distribucio´n de X y Y cuando H0 sea cierta, es decir, que no dependa de Fx = Fy. La
estad´ıstica parame´trica basa sus conclusiones en propiedades de las muestras ordenadas,
los rangos de las muestras, la mediana, las distribuciones emp´ıricas, etc.
Test de Kolmogorov-Smirnov para muestras independientes.
Permite comparar dos muestras independientes x1, ..., xn1, y1, ..., yn2 de dos variables X, Y
que tienen la misma distribucio´n (homogeneidad). Sean F y G las funciones de distribucio´n
de X e Y, y Fn1, Gn2 las funciones de distribucio´n emp´ıricas de las respectivas muestras,
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se considera el estad´ıstico:
Dn1n2 = Sup 16x61kFn1(x) Gn2(x)k (7.8)
El test se basa en el teorema de Smirnov, que dice que si X, Y tienen la misma
distribucio´n continua (F=G), entonces:
l´ım
n
. !1,m . !1P
r
n1n2
n1 + n2
Dn1n26 
 
= Q( ) (7.9)
donde Q( ) es la distribucio´n de Kolmogorov-Smirnov. Para cada intervalo de clase
se calcula la diferencia entre Fn(Xi) y Sn(Xi), y se busca la ma´xima Dn1n2 . Se busca en
la tabla el valor cr´ıtico Dmax(n1, n2) con el nivel de significancia   . Si el valor observado
Dmax es menor o igual que el valor cr´ıtico, entonces se acepta la hipo´tesis nula de que
no existen diferencias significativas entre la distribucio´n teo´rica y la distribucio´n dada por
los resultados muestrales, es decir, que los valores generados siguen la distribucio´n que se
hab´ıa supuesto.
7.0.3. Ana´lisis Cluster.
El ana´lisis Cluster es un me´todo estad´ıstico multivariable de clasificacio´n automa´tica de
datos. A partir de una tabla de casos variables, trata de situar los casos (individuos) en
grupos homoge´neos, conglomerados o clusters, no conocidos de antemano pero de mane-
ra que los individuos que puedan ser considerados similares sean asignados a un mismo
cluster, mientras que individuos diferentes (disimilares) se localicen en cluster distintos.
Para aplicar este me´todo resulta intuitivo suponer que una clasificacio´n debe ser aquella
en que la dispersio´n dentro de cada grupo formado sea la menor posible. Esta condicio´n
se denomina criterio de varianza, y lleva a seleccionar una configuracio´n cuando la suma
de las varianzas dentro de cada grupo (varianza residual) sea mı´nima.
El algoritmo de las H-medias parte de la primera configuracio´n arbitraria de grupos
con su correspondiente media, eligiendo un primer individuo de arranque para cada gru-
po y asignando posteriormente cada caso al grupo cuya media es ma´s cercana. Una vez
todos los casos han sido ubicados, calcula de nuevo las medias o centroides y las toma en
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lugar de los primeros individuos como la mejor aproximacio´n de los mismos, repitiendo el
proceso mientras la varianza residual vaya disminuyendo. La particio´n de arranque define
el nu´mero de cluster que disminuyen si ninguno de los casos es asignado para ellos.
Por otro lado, el algoritmo de las K-medias parte tambie´n de unas medias arbitrarias
y, mediante pruebas sucesivas, contrasta el efecto que sobre la varianza residual tiene la
asignacio´n de cada uno de los casos a cada uno de los grupos. El valor mı´nimo de la varianza
determina una configuracio´n de nuevos grupos con sus respectivas medias. Se asigna otra
vez todos los casos a estos nuevos centroides en un proceso que se repite hasta que ninguna
transferencia puede ya disminuir la varianza residual, o se alcance otro criterio de parada:
un nu´mero limitado de iteraciones o que la diferencia obtenida entre los centroides de dos
pasos consecutivos sea menor que un valor prefijado; puesto que minimizar la varianza
residual es equivalente a conseguir que sea mı´nima la suma de las distancias al cuadrado
desde los casos a la media del cluster al que van a ser asignados, es la distancia euclidiana
al cuadrado utilizada por el me´todo.
El ana´lisis cluster permite estimar la funcio´n de densidad
fˆ(x, y) = ↵ˆ1 ˆ1(x, y) + ↵ˆ2 ˆ2(x, y) + ↵ˆ3 ˆ3(x, y), (7.10)
donde ↵ˆi es el peso de cada componente.
Cada componente  ˆi(x, y) es estimada mediante,
 ˆi(x, y) =
exp
n
  1
2(1 ⇢ˆ2i )
⇥
Aˆi + Bˆi   2⇢ˆiCˆi
⇤o
2⇡ ˆxi  ˆyi
p
1  ⇢ˆ2i
, (7.11)
Aˆi =
⇣x  µˆxi
 ˆxi
⌘2
(7.12)
Bˆi =
⇣y   µˆyi
 ˆyi
⌘2
(7.13)
Cˆi =
⇣y   µˆyi
 ˆyi
⌘⇣x  µˆxi
 ˆxi
⌘
(7.14)
El ana´lisis se lleva a cabo usando el paquete EMMIX, software construido con base en
el algoritmo esperanza-maximizacio´n o algoritmo EM. Ver McLachlan et al. (1999).
CAPI´TULO 8
ANEXO 2. TABLAS
Tipo Galaxia L(7.7µm) L(H) L(J) L(K) L(6µm) L(12µm) L(25µm)
Sy1 Mkn335 2.29E+42 7.48E+43 9.06E+43 1.11E+44 9.61E+43 9.55E+43 5.80E+43
Sy1 NGC3786 4.03E+43 3.92E+43 2.59E+43 3.82E+42 7.15E+42
Sy1 NGC5548 2.27E+42 1.19E+44 1.17E+44 9.12E+43 3.67E+43 5.65E+43 5.22E+43
Sy1 Mrk817 1.92E+42 1.40E+44 1.44E+44 1.27E+44 1.61E+44 2.68E+44
Sy1 NGC7469 7.13E+42 7.21E+43 8.06E+43 7.17E+43 4.56E+43 1.72E+44 3.54E+44
Sy1 Mrk530 1.67E+42 3.64E+44 3.58E+44 2.86E+44 6.67E+43
Sy1 Mrk1040 1.40E+44 1.34E+44 9.52E+43 8.10E+43 8.41E+43
Sy1 3C120 1.68E+44 1.63E+44 1.61E+44 1.51E+44 1.60E+44
Sy1 MCG-5-13-17 4.10E+43 3.84E+43 2.67E+43 1.63E+43 2.03E+43
Sy1 Mrk79 1.21E+44 1.22E+44 1.05E+44 7.30E+43 8.60E+43
Sy1 NGC2639 1.59E+44 1.49E+44 9.55E+43 9.48E+42 5.97E+42
Sy1 NGC2992 5.93E+43 5.67E+43 3.82E+43 1.68E+43 1.87E+43
Sy1 UGC7064 1.44E+44 1.31E+44 9.21E+43 5.08E+43 5.45E+43
Sy1 NGC4748 6.85E+43 6.36E+43 4.33E+43 1.74E+43 1.82E+43
Sy1 IC4329A 8.47E+42 1.52E+44 1.54E+44 1.36E+44 1.16E+44 1.33E+44 1.31E+44
Sy1 Mrk509 4.10E+42 2.01E+44 2.09E+44 2.08E+44 1.39E+44 1.81E+44 1.90E+44
Sy1 NGC3227 4.57E+41 4.00E+43 3.57E+43 2.31E+43 2.17E+42 4.78E+42 6.02E+42
Sy1 NGC4051 6.49E+40 1.48E+43 1.16E+43 8.22E+42 1.05E+42 2.23E+42 1.99E+42
Sy1 MCG-6-30-15 1.69E+41 1.87E+43 1.97E+43 1.55E+43 1.09E+43 1.12E+43
Sy1 NGC526a 1.81E+42 6.12E+43 7.10E+43 4.30E+43 3.87E+43 4.97E+43 3.76E+43
Sy1 NGC3516 3.53E+41 8.79E+43 7.45E+43 5.42E+43 1.58E+43 1.59E+43 1.60E+43
Sy2 Mrk334 8.39E+42 7.26E+43 8.04E+43 6.31E+43 1.65E+43 5.30E+43 1.16E+44
Sy2 Mrk573 6.71E+43 6.00E+43 3.65E+43
Sy2 NGC4388 5.66E+41 1.33E+44 1.26E+44 7.85E+43 8.82E+42 3.39E+43 5.63E+43
Sy2 NGC5256 1.37E+42 2.23E+43 8.55E+43 1.75E+44
Sy2 NGC5347 2.51E+43 2.22E+43 1.48E+43 9.00E+42 1.34E+43
Sy2 NGC5929 3.27E+41 1.13E+42 1.42E+43 2.57E+43
Sy2 NGC7674 4.10E+42 2.62E+44 2.45E+44 1.79E+44 1.23E+44 2.68E+44 3.65E+44
Sy2 NGC262 5.28E+43 4.84E+43 3.64E+43 3.35E+43 4.31E+43
Sy2 NGC513 2.06E+42 1.16E+44 1.10E+44 7.29E+43 3.11E+43 2.46E+43
Sy2 F01475-0740 9.98E+42 1.10E+43 8.02E+42 4.63E+43
Sy2 NGC1125 1.14E+42 1.94E+43 9.72E+42 2.28E+43
Sy2 NGC1194 6.75E+43 5.52E+43 4.07E+43 2.39E+43 2.17E+43
Sy2 NGC1320 3.99E+43 3.66E+43 2.50E+43 1.25E+43 1.94E+43
Sy2 F04385-0828 2.22E+43 2.29E+43 1.72E+43 4.82E+43 4.58E+43 8.49E+43
Sy2 NGC1667 4.29E+42 1.81E+44 1.75E+44 1.12E+44 4.73E+43 3.59E+43
Sy2 NGC3660 6.71E+43 5.84E+43 4.11E+43 1.37E+43 7.63E+42
Sy2 NGC4968 4.28E+43 4.85E+43 2.78E+43 1.82E+43 2.35E+43
Sy2 MCG-2-40-4 2.32E+44 2.41E+44 1.96E+44 1.18E+44 1.25E+44
Sy2 F15480-0344 1.11E+44 8.54E+43 7.86E+43 7.91E+43 1.54E+44
Sy2 NGC7172 9.25E+43 9.04E+43 6.25E+43 1.59E+43 1.32E+43
Sy2 MCG-3-58-7 1.27E+44 1.31E+44 1.20E+44 1.33E+44 1.82E+44
Sy2 NGC1068 1.76E+41 1.72E+44 1.61E+44 1.23E+44 1.54E+44 2.73E+44 2.81E+44
Sy2 NGC7314 1.11E+41 3.94E+43 3.17E+43 2.12E+43 9.60E+41 2.91E+42 3.02E+42
Sy2 Mrk3 1.45E+42 1.30E+44 1.25E+44 8.29E+43 1.63E+43 6.23E+43 1.22E+44
Sy2 NGC3982 2.87E+41 1.24E+43 1.13E+43 6.94E+42 3.32E+42 2.62E+42
Sy2 NGC4507 9.94E+41 1.09E+44 1.04E+44 6.95E+43 2.60E+43 3.05E+43 4.45E+43
Sy2 NGC5953 2.78E+42 3.38E+43 3.20E+43 1.65E+43 1.10E+43 1.15E+43
Sy2 NGC6240 1.88E+44 3.30E+44 3.53E+44 2.41E+44 4.00E+43 1.60E+44 4.83E+44
Sy2 Mrk273 1.35E+44 1.33E+44 1.06E+44 9.50E+43 1.57E+44 7.17E+44
Sy2 3C273 3.89E+45 3.75E+45 4.72E+45 6.65E+45 5.23E+45
Sy2 Mrk231 3.83E+44 5.02E+44 6.95E+44 9.27E+44 1.42E+45 1.58E+45 3.51E+45
Sy2 NGC1365 3.63E+41 2.48E+44 2.15E+44 1.48E+44 9.12E+42 7.30E+43 9.77E+43
Sy2 IZW1 5.93E+42 3.93E+44 4.82E+44 5.69E+44 6.80E+44 9.16E+44 1.04E+45
Sy2 PG1501+106 9.20E+43 8.13E+43 7.96E+43 7.56E+43 1.22E+44 1.44E+44
Sy2 PG1534+580 2.43E+41 3.89E+43 3.23E+43 3.07E+43 4.14E+43 3.66E+43
Sy2 3C382 5.57E+42 4.35E+44 1.35E+43 1.00E+43 1.14E+44 7.31E+43
Sy2 3C390.3 3.98E+42 1.58E+44 1.52E+44 1.35E+44 1.93E+44 2.08E+44
Sy2 3C452 2.20E+44 1.53E+44 1.28E+44
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Galaxia L(60µm) L(100µm) L(FIR) L(X) L[NeII] L[NeIII] LOIV
Mkn335 2.16E+43 1.03E+43 3.02E+40 3.47E+40 1.07E+41
NGC3786 9.17E+42 1.37E+43 3.74E+43 1.91E+40 2.04E+40 3.24E+40
NGC5548 3.02E+43 2.73E+43 1.05E+44 2.25E+43 2.57E+40 8.91E+40 9.55E+40
Mrk817 2.01E+44 1.29E+44 6.47E+44 1.10E+41 8.71E+40 1.32E+41
NGC7469 6.59E+44 5.34E+44 2.23E+45 1.56E+43 1.26E+42 2.09E+41 3.80E+41
Mrk530 7.09E+43 1.02E+44 2.85E+44 2.09E+41 1.35E+41 1.35E+41
Mrk1040 6.79E+43 7.25E+43 2.48E+44 2.20E+42 4.79E+40 1.32E+41 2.57E+41
3C120 1.34E+44 9.18E+43 3.63E+41 7.94E+41 2.75E+42
MCG-5-13-17 2.08E+43 1.77E+43 7.12E+43 3.80E+40 4.47E+40 4.17E+40
Mrk79 7.07E+43 6.67E+43 2.49E+44 1.07E+41 2.14E+41 5.50E+41
NGC2639 2.36E+43 5.02E+43 1.11E+44 6.61E+40 2.95E+40 1.62E+40 7.94E+39
NGC2992 3.91E+43 4.92E+43 1.50E+44 7.64E+42 6.92E+40 7.76E+40 1.32E+41
UGC7064 1.64E+44 2.00E+44 6.24E+44 9.55E+40 1.38E+41 2.34E+41
NGC4748 2.38E+43 2.73E+43 8.86E+43 3.39E+40 7.41E+40 3.80E+41
IC4329A 5.01E+43 2.46E+43 1.54E+44 3.41E+43 1.15E+41 2.57E+41 5.89E+41
Mrk509 1.54E+44 1.03E+44 5.01E+44 1.02E+44 3.39E+41 4.27E+41 5.62E+41
NGC3227 1.12E+43 1.57E+43 4.46E+43 5.50E+41 2.09E+40 2.34E+40 1.95E+40
NGC4051 3.72E+42 7.49E+42 1.71E+43 1.62E+41 2.00E+39 2.69E+39 3.72E+39
MCG-6-30-15 6.26E+42 3.79E+42 2.00E+43 7.30E+42 5.13E+39 1.29E+39 2.57E+40
NGC526a 7.82E+42 1.83E+43 3.84E+43 5.30E+43 4.27E+40 7.41E+40 1.51E+41
NGC3516 1.32E+43 1.01E+43 4.41E+43 1.95E+42 1.35E+40 4.37E+40 6.46E+40
Mrk334 2.01E+44 1.19E+44 6.37E+44 3.16E+41 2.75E+41 1.58E+41
Mrk573 3.08E+43 2.14E+43 1.01E+44 8.32E+40 1.55E+41 5.01E+41
NGC4388 6.92E+43 7.37E+43 2.52E+44 4.60E+41 1.29E+41 1.48E+41 3.89E+41
NGC5256 5.45E+44 4.95E+44 1.90E+45 1.29E+42 6.31E+41 1.05E+42
NGC5347 8.25E+42 9.20E+42 3.05E+43 6.76E+39 5.50E+39 8.71E+39
NGC5929 6.04E+43 5.44E+43 2.10E+44 3.09E+40 1.35E+40 1.05E+40
NGC7674 4.48E+44 3.92E+44 1.55E+45 3.31E+41 8.51E+41 8.51E+41
NGC262 2.79E+43 2.01E+43 9.21E+43 3.11E+42 6.31E+40 1.23E+41 1.17E+41
NGC513 7.09E+43 8.88E+43 2.72E+44 9.12E+40 6.61E+40 7.41E+40
F01475-0740 3.14E+43 1.17E+43 9.26E+43 1.10E+41 8.13E+40 4.79E+40
NGC1125 3.79E+43 2.70E+43 1.25E+44 6.92E+40 7.94E+40 7.41E+40
NGC1194 1.36E+43 2.00E+40 3.63E+40 5.62E+40
NGC1320 1.62E+43 1.25E+43 5.44E+43 3.55E+40 3.55E+40 1.26E+41
F04385-0828 6.05E+43 3.31E+43 1.89E+44 1.17E+41 8.91E+40 5.89E+40
NGC1667 1.31E+44 1.94E+44 5.32E+44 2.04E+42 1.29E+41 9.55E+40 6.03E+40
NGC3660 2.70E+43 3.94E+43 1.09E+44 2.14E+40 4.90E+39 1.17E+40
NGC4968 2.22E+43 1.64E+43 7.36E+43 5.01E+40 5.01E+40 6.31E+40
MCG-2-40-4 2.22E+44 2.38E+44 8.10E+44 2.90E+43 1.95E+41 2.51E+41 2.51E+41
F15480-0344 9.40E+43 2.14E+44 4.56E+44 1.41E+41 3.02E+41 6.92E+41
NGC7172 4.12E+43 5.33E+43 1.60E+44 7.46E+42 5.13E+40 2.57E+40 6.31E+40
MCG-3-58-7 2.29E+44 1.91E+44 7.83E+44 1.10E+41 2.19E+41 2.63E+41
NGC1068 2.43E+44 1.85E+44 8.11E+44 6.92E+42 2.14E+41 4.90E+41 5.89E+41
NGC7314 8.12E+42 1.85E+43 3.95E+43 1.60E+42 4.79E+39 1.05E+40 3.09E+40
Mrk3 6.59E+43 3.52E+43 2.05E+44 3.63E+41 8.71E+41 8.91E+41
NGC3982 8.60E+42 1.19E+43 3.41E+43 1.51E+41 4.68E+39 1.48E+39 5.89E+38
NGC4507 5.75E+43 4.32E+43 1.91E+44 1.91E+43 1.02E+41 8.71E+40 1.15E+41
NGC5953 4.11E+43 4.69E+43 1.53E+44 9.77E+40 1.95E+40 2.04E+40
NGC6240 1.35E+45 9.14E+44 4.39E+45 2.57E+42 8.13E+41 6.31E+41
Mrk273 2.85E+45 1.68E+45 9.03E+45 1.70E+42 1.35E+42 2.00E+42
3C273 4.98E+45 4.20E+45 1.71E+46 5.40E+45 7.41E+41 2.69E+42 5.62E+42
Mrk231 5.40E+45 3.07E+45 1.70E+46 7.24E+41 2.24E+41 3.98E+41
NGC1365 2.69E+44 2.83E+44 9.77E+44 1.07E+41 3.89E+40 1.10E+41
IZW1 8.02E+44 5.65E+44 2.63E+45 5.37E+43 5.50E+41 1.05E+42 3.55E+41
PG1501+106 5.83E+43 4.71E+43 1.97E+44 6.76E+43 1.55E+41 3.63E+41 5.37E+41
PG1534+580 1.43E+43 2.92E+43 6.61E+43 3.39E+43 4.37E+40 9.12E+40 1.17E+41
3C382 3.37E+43 5.96E+43 1.46E+44 5.89E+40 3.98E+40 1.78E+41
3C390.3 6.15E+43 6.15E+43 2.20E+44 8.50E+43 1.78E+41 1.86E+41 1.78E+41
3C452 3.24E+41 2.63E+41 1.66E+41
Tabla 8.1: Datos de luminosidades en galaxias Seyfert 1 y Seyfert 2. La luminosidad esta´
en unidades de ergs s 1.
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Galaxia LX/LFIR L6µm/L60µm L12µm/LL60µm L25µm/LFIR LH/LX LJ/LX LK/LX L60µm/LX
Mkn335 0.65 0.64 0.86 0.94 1.03 0.32
NGC3786 -0.38 -0.72
NGC5548 -0.67 0.08 0.27 -0.30 0.72 0.72 0.61 0.13
Mrk817 -0.10 -0.38
NGC7469 -2.16 -1.16 -0.58 -0.80 0.66 0.71 0.66 1.63
Mrk530 -0.03
Mrk1040 -2.05 0.08 -0.47 1.80 1.79 1.64 1.49
3C120 0.05 0.26 0.25 0.24 0.16
MCG-5-13-17 -0.10 -0.55
Mrk79 0.01 -0.46
NGC2639 -3.23 -0.40 -1.27 3.38 3.35 3.16 2.55
NGC2992 -1.29 -0.37 -0.90 0.89 0.87 0.70 0.71
UGC7064 -0.51 -1.06
NGC4748 -0.14 -0.69
IC4329A -0.65 0.37 0.42 -0.07 0.65 0.65 0.60 0.17
Mrk509 -0.69 -0.04 0.07 -0.42 0.29 0.31 0.31 0.18
NGC3227 -1.91 -0.71 -0.37 -0.87 1.86 1.81 1.62 1.31
NGC4051 -2.02 -0.55 -0.22 -0.93 1.96 1.86 1.70 1.36
MCG-6-30-15 -0.44 0.24 -0.25 0.41 0.43 0.33 -0.07
NGC526a 0.14 0.70 0.80 -0.01 0.06 0.13 -0.09 -0.83
NGC3516 -1.35 0.08 0.08 -0.44 1.65 1.58 1.44 0.83
Mrk334 -1.09 -0.58 -0.74
Mrk573
NGC4388 -2.74 -0.89 -0.31 -0.65 2.46 2.44 2.23 2.18
NGC5256 -1.39 -0.80 -1.04
NGC5347 0.04 -0.36
NGC5929 -1.73 -0.63 -0.91
NGC7674 -0.56 -0.22 -0.63
NGC262 -1.47 0.08 -0.33 1.23 1.19 1.07 0.95
NGC513 -0.36 -1.04
F01475-0740 0.17
NGC1125 -0.59 -0.74
NGC1194 0.24
NGC1320 -0.11 -0.45
F04385-0828 -0.10 -0.12 -0.35
NGC1667 -2.42 -0.44 -1.17 1.95 1.93 1.74 1.81
NGC3660 -0.29 -1.16
NGC4968 -0.09 -0.50
MCG-2-40-4 -1.45 -0.27 -0.81 0.90 0.92 0.83 0.88
F15480-0344 -0.08 -0.47
NGC7172 -1.33 -0.41 -1.08 1.09 1.08 0.92 0.74
MCG-3-58-7 -0.24 -0.63
NGC1068 -2.07 -0.20 0.05 -0.46 1.40 1.37 1.25 1.54
NGC7314 -1.39 -0.93 -0.45 -1.12 1.39 1.30 1.12 0.71
Mrk3 -0.61 -0.02 -0.23
NGC3982 -2.35 -0.41 -1.11 1.91 1.87 1.66 1.75
NGC4507 -1.00 -0.34 -0.28 -0.63 0.76 0.74 0.56 0.48
NGC5953 -0.57 -1.13
NGC6240 -1.53 -0.92 -0.96
Mrk273 -1.48 -1.26 -1.10
3C273 -0.50 0.13 -0.51 -0.14 -0.16 -0.06 -0.03
Mrk231 -0.58 -0.53 -0.69
NGC1365 -1.47 -0.57 -1.00
IZW1 -1.69 -0.07 0.06 -0.40 0.86 0.95 1.03 1.17
PG1501+106 -0.47 0.11 0.32 -0.14 0.13 0.08 0.07 -0.06
PG1534+580 -0.29 0.46 -0.26 0.06 -0.02 -0.04 -0.37
3C382 0.53 -0.30
3C390.3 -0.41 0.50 -0.03 0.27 0.25 0.20 -0.14
3C452
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Galaxia LFIR/LX L12µm/LFIR L(7.7µm)/[NeII] L(7.7µm)/[OIV] [NeII]/[OIV] FIR/[OIV]
Mkn335 1.88 1.33 -0.55
NGC3786 -0.99 -0.23 3.06
NGC5548 0.67 -0.27 1.95 1.38 -0.57 3.04
Mrk817 -0.60 1.24 1.16 -0.08 3.69
NGC7469 2.16 -1.11 0.75 1.27 0.52 3.77
Mrk530 -0.63 0.90 1.09 0.19 3.32
Mrk1040 2.05 -0.49 -0.73 2.98
3C120 -0.88
MCG-5-13-17 -0.64 -0.04 3.23
Mrk79 -0.53 -0.71 2.66
NGC2639 3.23 -1.07 0.57 4.15
NGC2992 1.29 -0.95 -0.28 3.06
UGC7064 -1.09 -0.39 3.43
NGC4748 -0.71 -1.05 2.37
IC4329A 0.65 -0.06 1.87 1.16 -0.71 2.42
Mrk509 0.69 -0.44 1.08 0.86 -0.22 2.95
NGC3227 1.91 -0.97 1.34 1.37 0.03 3.36
NGC4051 2.02 -0.88 1.51 1.24 -0.27 3.66
MCG-6-30-15 0.44 -0.26 1.52 0.82 -0.70 2.89
NGC526a -0.14 0.11 1.63 1.08 -0.55 2.40
NGC3516 1.35 -0.44 1.42 0.74 -0.68 2.83
Mrk334 -1.08 1.42 1.72 0.30 3.60
Mrk573 -0.78 2.30
NGC4388 2.74 -0.87 0.64 0.16 -0.48 2.81
NGC5256 -1.35 0.03 0.12 0.09 3.26
NGC5347 -0.53 -0.11 3.54
NGC5929 -1.17 1.02 1.49 0.47 4.30
NGC7674 -0.76 1.09 0.68 -0.41 3.26
NGC262 1.47 -0.44 -0.27 2.89
NGC513 -0.94 1.35 1.44 0.09 3.56
F01475-0740 -0.30 0.36 3.29
NGC1125 -1.11 1.22 1.19 -0.03 3.23
NGC1194 -0.45
NGC1320 -0.64 -0.55 2.64
F04385-0828 -0.62 0.30 3.51
NGC1667 2.42 -1.05 1.52 1.85 0.33 3.95
NGC3660 -0.90 0.26 3.97
NGC4968 -0.61 -0.10 3.07
MCG-2-40-4 1.45 -0.83 -0.11 3.51
F15480-0344 -0.76 -0.69 2.82
NGC7172 1.33 -1.00 -0.09 3.40
MCG-3-58-7 -0.77 -0.38 3.47
NGC1068 2.07 -0.47 -0.08 -0.52 -0.44 3.14
NGC7314 1.39 -1.13 1.36 0.55 -0.81 3.11
Mrk3 -0.52 0.60 0.21 -0.39 2.36
NGC3982 2.35 -1.01 1.79 2.69 0.90 4.76
NGC4507 1.00 -0.80 0.99 0.94 -0.05 3.22
NGC5953 -1.14 1.45 2.13 0.68 3.87
NGC6240 -1.44 1.86 2.47 0.61 3.84
Mrk273 -1.76 -0.07 3.66
3C273 0.50 -0.41 -0.88 3.48
Mrk231 -1.03 2.72 2.98 0.26 4.63
NGC1365 -1.13 0.53 0.52 -0.01 3.95
IZW1 1.69 -0.46 1.03 1.22 0.19 3.87
PG1501+106 0.47 -0.21 -0.54 2.57
PG1534+580 0.29 -0.20 0.75 0.32 -0.43 2.75
3C382 -0.11 1.98 1.50 -0.48 2.92
3C390.3 0.41 -0.06 1.35 1.35 0.00 3.09
3C452 0.29
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Galaxia LX/L[OIV] FIR/[NeIII] 60µm/[NeIII] L(7.7µm)/L6µm L12µm/[NeII] L(J)/L(K) L(12µm)/L(25µm)
Mkn335 1.98 2.80 -1.62 3.50 -0.09 0.22
NGC3786 3.26 2.65 2.30 0.18 -0.27
NGC5548 2.37 3.07 2.53 -1.21 3.34 0.11 0.03
Mrk817 3.87 3.36 3.17 0.06 -0.22
NGC7469 1.61 4.03 3.50 -0.81 2.14 0.05 -0.31
Mrk530 3.32 2.72 2.50 0.10
Mrk1040 0.93 3.27 2.71 3.23 0.15 -0.02
3C120 1.52 2.23 2.62 0.01 -0.03
MCG-5-13-17 3.20 2.67 2.63 0.16 -0.09
Mrk79 3.07 2.52 2.83 0.07 -0.07
NGC2639 0.92 3.84 3.16 2.51 0.19 0.20
NGC2992 1.76 3.29 2.70 2.38 0.17 -0.05
UGC7064 3.66 3.08 2.73 0.15 -0.03
NGC4748 3.08 2.51 2.71 0.17 -0.02
IC4329A 1.76 2.78 2.29 -1.14 3.06 0.05 0.01
Mrk509 2.26 3.07 2.56 -1.53 2.73 0.00 -0.02
NGC3227 1.45 3.28 2.68 -0.68 2.36 0.19 -0.10
NGC4051 1.64 3.80 3.14 -1.21 3.05 0.15 0.05
MCG-6-30-15 2.45 4.19 3.69 3.33 0.10 -0.01
NGC526a 2.54 2.71 2.02 -1.33 3.07 0.22 0.12
NGC3516 1.48 3.00 2.48 -1.65 3.07 0.14 0.00
Mrk334 3.36 2.86 -0.29 2.22 0.11 -0.34
Mrk573 2.81 2.30 0.22
NGC4388 0.07 3.23 2.67 -1.19 2.42 0.21 -0.22
NGC5256 3.48 2.94 -1.21 1.82 -0.31
NGC5347 3.74 3.18 3.12 0.18 -0.17
NGC5929 4.19 3.65 -0.54 2.66 -0.26
NGC7674 3.26 2.72 -1.48 2.91 0.13 -0.13
NGC262 1.42 2.87 2.36 2.73 0.12 -0.11
NGC513 3.61 3.03 2.53 0.18 0.10
F01475-0740 3.06 2.59 2.63 0.14
NGC1125 3.20 2.68 2.15 -0.37
NGC1194 2.57 3.08 0.13 0.04
NGC1320 3.19 2.66 2.55 0.16 -0.19
F04385-0828 3.33 2.83 2.59 0.12 -0.27
NGC1667 1.53 3.75 3.14 2.57 0.19 0.12
NGC3660 4.35 3.74 2.81 0.15 0.26
NGC4968 3.17 2.65 2.56 0.24 -0.11
MCG-2-40-4 2.06 3.51 2.95 2.78 0.09 -0.02
F15480-0344 3.18 2.49 2.75 0.04 -0.29
NGC7172 2.07 3.79 3.20 2.49 0.16 0.08
MCG-3-58-7 3.55 3.02 3.08 0.04 -0.14
NGC1068 1.07 3.22 2.69 -2.94 3.11 0.12 -0.01
NGC7314 1.71 3.58 2.89 -0.94 2.78 0.17 -0.02
Mrk3 2.37 1.88 -1.05 2.23 0.18 -0.29
NGC3982 2.41 4.36 3.76 2.85 0.21 0.10
NGC4507 2.22 3.34 2.82 -1.42 2.47 0.17 -0.16
NGC5953 3.89 3.32 2.05 0.29 -0.02
NGC6240 3.73 3.22 0.67 1.79 0.17 -0.48
Mrk273 3.83 3.32 1.97 0.10 -0.66
3C273 2.98 3.80 3.27 3.95 -0.10 0.10
Mrk231 4.88 4.38 -0.57 3.34 -0.13 -0.35
NGC1365 4.40 3.84 -1.40 2.83 0.16 -0.13
IZW1 2.18 3.40 2.88 -2.06 3.22 -0.07 -0.05
PG1501+106 2.10 2.74 2.21 2.90 0.01 -0.07
PG1534+580 2.46 2.86 2.20 2.98 0.02 0.05
3C382 3.57 2.93 3.29 0.13 0.19
3C390.3 2.68 3.07 2.52 3.04 0.05 -0.03
3C452
Tabla 8.2: Datos de razones entre luminosidades en galaxias Seyfert 1 y Seyfert 2.
51
Tipo Galaxia LX/LH L12µm/LFIR P. Grupo A P. Grupo B ASIGNACiO´N
Sy2 NGC5252 -1.42 -1.13 0.001 1.000 B
Sy2 NGC7314 -1.39 -1.13 0.001 1.000 B
Sy2 NGC4579 -3.29 -1.12 0.000 1.000 B
Sy2 NGC5033 -2.55 -1.12 0.000 1.000 B
Sy1 NGC7469 -0.66 -1.11 0.000 1.000 B
Sy1 NGC2639 -3.38 -1.07 0.000 1.000 B
Sy2 NGC1667 -1.95 -1.05 0.001 0.999 B
Sy2 NGC3982 -1.91 -1.01 0.002 0.998 B
Sy2 NGC7172 -1.09 -1.00 0.002 0.998 B
Sy1 NGC3227 -1.86 -0.97 0.003 0.997 B
Sy1 NGC2992 -0.89 -0.95 0.004 0.997 B
Sy2 NGC5674 -1.06 -0.93 0.006 0.994 B
Sy1 NGC4051 -1.96 -0.88 0.012 0.988 B
Sy2 NGC4388 -2.46 -0.87 0.006 0.994 B
Sy2 MCG-2-40-4 -0.90 -0.83 0.035 0.966 B
Sy1 NGC4253(Mrk766) -0.97 -0.83 0.041 0.959 B
Sy1 NGC4593 -1.21 -0.82 0.058 0.942 B
Sy2 NGC4507 -0.76 -0.80 0.063 0.937 B
Sy2 NGC5273 -1.80 -0.73 0.288 0.712 B
Sy1 Mrk279 -0.56 -0.65 0.717 0.283 A
Sy1 NGC931(Mrk1040) -1.80 -0.49 0.999 0.001 A
Sy2 NGC1068 -1.40 -0.47 0.999 0.001 A
Sy1 PG0050+124(iZW1) -0.86 -0.46 1.000 0.000 A
Sy1 NGC3516 -1.65 -0.44 1.000 0.000 A
Sy1 Mrk509 -0.29 -0.44 0.999 0.001 A
Sy2 NGC262(Mrk348) -1.23 -0.44 1.000 0.000 A
Sy1 IRAS12265+0219(3C273) 0.14 -0.41 0.999 0.001 A
Sy1 NGC863(Mrk590) -0.87 -0.35 1.000 0.000 A
Sy1 ESO141-G55 -0.76 -0.29 1.000 0.000 A
Sy1 NGC5548 -0.72 -0.27 1.000 0.000 A
Sy1 MCG-6-30-15 -0.41 -0.26 1.000 0.000 A
Sy1 Mrk841 -0.42 -0.21 1.000 0.000 A
Sy1 PG1501+106 -0.13 -0.21 1.000 0.000 A
Sy1 PG1534+580 -0.06 -0.20 1.000 0.000 A
Sy1 Ark120 -0.51 -0.16 1.000 0.000 A
Sy1 iC4329A -0.65 -0.06 1.000 0.000 A
Sy1 3C390.3 -0.27 -0.06 1.000 0.000 A
Sy2 NGC7682 -1.01 0.04 1.000 0.000 A
Sy1 NGC526a -0.06 0.11 1.000 0.000 A
Tabla 8.3: Resultados del me´todo Cluster usando como variables de entrada a log(LX/LH)
y log(L12µm/LFIR) . P Grupo A Probabilidad de pertenecer al grupo A. P Grupo B
Probabilidad de pertenecer al grupo B.
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Tipo Galaxia LX/LJ L12µm/LFIR P. Grupo A P. Grupo B ASIGNACiO´N
Sy2 NGC5252 -1.42 -1.13 1.000 0.001 A
Sy2 NGC7314 -1.30 -1.13 1.000 0.001 A
Sy2 NGC4579 -3.25 -1.12 1.000 0.000 A
Sy2 NGC5033 -2.51 -1.12 1.000 0.000 A
Sy1 NGC7469 -0.71 -1.11 1.000 0.000 A
Sy1 NGC2639 -3.35 -1.07 1.000 0.000 A
Sy2 NGC1667 -1.93 -1.05 0.999 0.001 A
Sy2 NGC3982 -1.87 -1.01 0.998 0.002 A
Sy2 NGC7172 -1.08 -1.00 0.998 0.002 A
Sy1 NGC3227 -1.81 -0.97 0.997 0.003 A
Sy1 NGC2992 -0.87 -0.95 0.997 0.004 A
Sy2 NGC5674 -0.96 -0.93 0.994 0.006 A
Sy1 NGC4051 -1.86 -0.88 0.986 0.014 A
Sy2 NGC4388 -2.44 -0.87 0.994 0.006 A
Sy2 MCG-2-40-4 -0.92 -0.83 0.965 0.036 A
Sy1 NGC4253(Mrk766) -0.95 -0.83 0.959 0.041 A
Sy1 NGC4593 -1.16 -0.82 0.943 0.057 A
Sy2 NGC4507 -0.74 -0.80 0.939 0.061 A
Sy2 NGC5273 -1.76 -0.73 0.697 0.303 A
Sy1 Mrk279 -0.55 -0.65 0.288 0.713 B
Sy1 NGC931(Mrk1040) -1.79 -0.49 0.001 0.999 B
Sy2 NGC1068 -1.37 -0.47 0.001 0.999 B
Sy1 PG0050+124(iZW1) -0.95 -0.46 0.000 1.000 B
Sy1 NGC3516 -1.58 -0.44 0.000 1.000 B
Sy1 Mrk509 -0.31 -0.44 0.001 0.999 B
Sy2 NGC262(Mrk348) -1.19 -0.44 0.000 1.000 B
Sy1 IRAS12265+0219(3C273) 0.16 -0.41 0.001 0.999 B
Sy1 NGC863(Mrk590) -0.85 -0.35 0.000 1.000 B
Sy1 ESO141-G55 -0.80 -0.29 0.000 1.000 B
Sy1 NGC5548 -0.72 -0.27 0.000 1.000 B
Sy1 MCG-6-30-15 -0.43 -0.26 0.000 1.000 B
Sy1 Mrk841 -0.37 -0.21 0.000 1.000 B
Sy1 PG1501+106 -0.08 -0.21 0.000 1.000 B
Sy1 PG1534+580 0.02 -0.20 0.000 1.000 B
Sy1 Ark120 -0.45 -0.16 0.000 1.000 B
Sy1 iC4329A -0.65 -0.06 0.000 1.000 B
Sy1 3C390.3 -0.25 -0.06 0.000 1.000 B
Sy2 NGC7682 -0.97 0.04 0.000 1.000 B
Sy1 NGC526a -0.13 0.11 0.000 1.000 B
Tabla 8.4: Resultados del me´todo Cluster usando como variables de entrada a log(LX/LJ)
y log(L12µm/LFIR) . P Grupo A Probabilidad de pertenecer al grupo A. P Grupo B
Probabilidad de pertenecer al grupo B.
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Tipo Galaxia LX/LK L12µm/LFIR P. Grupo A P. Grupo B ASIGNACiO´N
Sy2 NGC5252 -1.25 -1.13 0.000 1.000 B
Sy2 NGC7314 -1.12 -1.13 0.000 1.000 B
Sy2 NGC4579 -3.03 -1.12 0.000 1.000 B
Sy2 NGC5033 -2.31 -1.12 0.000 1.000 B
Sy1 NGC7469 -0.66 -1.11 0.000 1.000 B
Sy1 NGC2639 -3.16 -1.07 0.000 1.000 B
Sy2 NGC1667 -1.74 -1.05 0.001 0.999 B
Sy2 NGC3982 -1.66 -1.01 0.002 0.998 B
Sy2 NGC7172 -0.92 -1.00 0.001 0.999 B
Sy1 NGC3227 -1.62 -0.97 0.003 0.997 B
Sy1 NGC2992 -0.70 -0.95 0.001 0.999 B
Sy2 NGC5674 -0.88 -0.93 0.003 0.997 B
Sy1 NGC4051 -1.70 -0.88 0.016 0.984 B
Sy2 NGC4388 -2.23 -0.87 0.009 0.991 B
Sy2 MCG-2-40-4 -0.83 -0.83 0.021 0.979 B
Sy1 NGC4253(Mrk766) -0.86 -0.83 0.025 0.975 B
Sy1 NGC4593 -0.98 -0.82 0.038 0.962 B
Sy2 NGC4507 -0.56 -0.80 0.024 0.976 B
Sy2 NGC5273 -1.52 -0.73 0.356 0.644 B
Sy1 Mrk279 -0.48 -0.65 0.591 0.409 A
Sy1 NGC931(Mrk1040) -1.64 -0.49 0.999 0.001 A
Sy2 NGC1068 -1.25 -0.47 1.000 0.001 A
Sy1 PG0050+124(iZW1) -1.03 -0.46 1.000 0.000 A
Sy1 NGC3516 -1.44 -0.44 1.000 0.000 A
Sy1 Mrk509 -0.31 -0.44 0.999 0.001 A
Sy2 NGC262(Mrk348) -1.07 -0.44 1.000 0.000 A
Sy1 IRAS12265+0219(3C273) 0.06 -0.41 0.999 0.001 A
Sy1 NGC863(Mrk590) -0.74 -0.35 1.000 0.000 A
Sy1 ESO141-G55 -0.78 -0.29 1.000 0.000 A
Sy1 NGC5548 -0.61 -0.27 1.000 0.000 A
Sy1 MCG-6-30-15 -0.33 -0.26 1.000 0.000 A
Sy1 Mrk841 -0.36 -0.21 1.000 0.000 A
Sy1 PG1501+106 -0.07 -0.21 1.000 0.000 A
Sy1 PG1534+580 0.04 -0.20 1.000 0.000 A
Sy1 Ark120 -0.46 -0.16 1.000 0.000 A
Sy1 iC4329A -0.60 -0.06 1.000 0.000 A
Sy1 3C390.3 -0.20 -0.06 1.000 0.000 A
Sy2 NGC7682 -0.77 0.04 1.000 0.000 A
Sy1 NGC526a 0.09 0.11 1.000 0.000 A
Tabla 8.5: Resultados del me´todo Cluster usando como variables de entrada a log(LX/LK)
y log(L12µm/LFIR) . P Grupo A Probabilidad de pertenecer al grupo A. P Grupo B
Probabilidad de pertenecer al grupo B.
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Tipo Galaxia LX/L60µm L12µm/LFIR P. Grupo A P. Grupo B ASIGNACiO´N
Sy2 NGC5252 -1.16 -1.13 0.000 1.000 B
Sy2 NGC7314 -0.71 -1.13 0.000 1.000 B
Sy2 NGC4579 -2.04 -1.12 0.000 1.000 B
Sy2 NGC5033 -1.97 -1.12 0.000 1.000 B
Sy1 NGC7469 -1.63 -1.11 0.000 1.000 B
Sy1 NGC2639 -2.55 -1.07 0.001 0.999 B
Sy2 NGC1667 -1.81 -1.05 0.000 1.000 B
Sy2 NGC3982 -1.75 -1.01 0.001 1.000 B
Sy2 NGC7172 -0.74 -1.00 0.000 1.000 B
Sy1 NGC3227 -1.31 -0.97 0.000 1.000 B
Sy1 NGC2992 -0.71 -0.95 0.000 1.000 B
Sy2 NGC5674 -0.75 -0.93 0.000 1.000 B
Sy1 NGC4051 -1.36 -0.88 0.005 0.995 B
Sy2 NGC4388 -2.18 -0.87 0.057 0.943 B
Sy2 MCG-2-40-4 -0.88 -0.83 0.003 0.997 B
Sy1 NGC4253(Mrk766) -1.14 -0.83 0.010 0.990 B
Sy1 NGC4593 -0.39 -0.82 0.001 1.000 B
Sy2 NGC4507 -0.48 -0.80 0.002 0.998 B
Sy2 NGC5273 -0.68 -0.73 0.037 0.963 B
Sy1 Mrk279 -0.35 -0.65 0.161 0.839 B
Sy1 Mrk478 -1.03 -0.53 0.995 0.005 A
Sy1 NGC931(Mrk1040) -1.49 -0.49 1.000 0.001 A
Sy2 NGC1068 -1.54 -0.47 1.000 0.000 A
Sy1 PG0050+124(iZW1) -1.17 -0.46 1.000 0.000 A
Sy1 NGC3516 -0.83 -0.44 1.000 0.000 A
Sy1 Mrk509 -0.18 -0.44 0.997 0.003 A
Sy2 NGC262(Mrk348) -0.95 -0.44 1.000 0.000 A
Sy1 IRAS12265+0219(3C273) 0.03 -0.41 0.998 0.002 A
Sy1 NGC863(Mrk590) 0.02 -0.35 1.000 0.000 A
Sy1 ESO141-G55 -0.36 -0.29 1.000 0.000 A
Sy1 NGC5548 -0.13 -0.27 1.000 0.000 A
Sy1 MCG-6-30-15 0.07 -0.26 1.000 0.000 A
Sy1 Mrk841 -0.23 -0.21 1.000 0.000 A
Sy1 PG1501+106 0.06 -0.21 1.000 0.000 A
Sy1 PG1534+580 0.37 -0.20 1.000 0.000 A
Sy1 Ark120 0.06 -0.16 1.000 0.000 A
Sy1 iC4329A -0.17 -0.06 1.000 0.000 A
Sy1 3C390.3 0.14 -0.06 1.000 0.000 A
Sy2 NGC7682 -0.26 0.04 1.000 0.000 A
Sy1 NGC526a 0.83 0.11 1.000 0.000 A
Tabla 8.6: Resultados del me´todo Cluster usando como variables de entrada a
log(LX/L60µm) y log(L12µm/LFIR) . P Grupo A Probabilidad de pertenecer al grupo
A. P Grupo B Probabilidad de pertenecer al grupo B.
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Tipo Galaxia L6µm/L60µm L12µm/L25µm P. Grupo A P. Grupo B ASIGNACiO´N
Sy2 NGC5929 -1.73 -0.26 0.000 1.000 B
Sy2 NGC1097 -1.57 -0.12 0.000 1.000 B
Sy2 NGC6240 -1.53 -0.48 0.010 0.990 B
Sy2 IRAS13428+5608(Mrk273) -1.48 -0.66 0.010 0.990 B
Sy2 NGC1365 -1.47 -0.13 0.000 1.000 B
Sy2 NGC5256(Mrk266SW) -1.39 -0.31 0.008 0.992 B
Sy2 NGC5033 -1.30 0.24 0.000 1.000 B
Sy1 Mrk618 -1.18 -0.05 0.001 1.000 B
Sy1 NGC7469 -1.16 -0.31 0.079 0.921 B
Sy2 Mrk334 -1.09 -0.34 0.172 0.828 B
Sy2 NGC7314 -0.93 -0.02 0.009 0.991 B
Sy2 NGC4388 -0.89 -0.22 0.331 0.669 B
Sy2 Mrk507 -0.76 0.03 0.032 0.968 B
Sy1 NGC3227 -0.71 -0.10 0.455 0.546 A
Sy2 NGC4579 -0.69 0.28 0.000 1.000 B
Sy2 NGC5273 -0.62 -0.06 0.592 0.408 B
Sy2 Mrk3 -0.61 -0.29 0.898 0.102 A
Sy1 IRAS12540+5708(Mrk231) -0.58 -0.35 0.900 0.100 A
Sy2 NGC7674 -0.56 -0.13 0.872 0.128 A
Sy1 NGC4051 -0.55 0.05 0.298 0.702 B
Sy2 NGC1386 -0.51 -0.14 0.927 0.073 A
Sy1 NGC4253(Mrk766) -0.45 -0.20 0.966 0.034 A
Sy2 NGC4507 -0.34 -0.16 0.985 0.015 A
Sy1 NGC4593 -0.22 -0.05 0.991 0.009 A
Sy1 MCG8-11-11 -0.20 -0.17 0.995 0.005 A
Sy2 NGC1068 -0.20 -0.01 0.990 0.010 A
Sy1 Ark564 -0.10 0.04 0.994 0.006 A
Sy2 F04385-0828 -0.10 -0.27 0.996 0.004 A
Sy1 PG0050+124(iZW1) -0.07 -0.05 0.998 0.002 A
Sy1 Mrk509 -0.04 -0.02 0.998 0.002 A
Sy2 Mrk463 0.06 -0.17 0.999 0.001 A
Sy1 NGC3516 0.08 0.00 0.999 0.001 A
Sy1 NGC5548 0.08 0.03 0.999 0.001 A
Sy1 Mrk841 0.11 -0.07 1.000 0.000 A
Sy1 PG1501+106 0.11 -0.07 1.000 0.000 A
Sy1 ESO141-G55 0.18 0.16 0.999 0.001 A
Sy1 Ark120 0.24 0.21 0.999 0.001 A
Sy1 NGC863(Mrk590) 0.36 0.26 1.000 0.000 A
Sy1 iC4329A 0.37 0.01 1.000 0.000 A
Sy1 Mkn335 0.65 0.22 1.000 0.000 A
Sy1 NGC526a 0.70 0.12 1.000 0.000 A
Tabla 8.7: Resultados del me´todo Cluster usando como variables de entrada a
log(L6/L60µm) y log(L12µm/L25µm) . P Grupo A Probabilidad de pertenecer al gru-
po A. P Grupo B Probabilidad de pertenecer al grupo B.
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Tipo Galaxia EW(7.7µm) L[OIV]/LFIR P. Grupo A P. Grupo B ASIGNACiO´N
Sy1 PG0050+124(iZW1) 50 -3.87 0.899 0.101 A
Sy1 PG1534+580 50 -2.75 0.950 0.050 A
Sy1 MCG-6-30-15 120 -2.89 0.961 0.039 A
Sy1 NGC3516 161 -2.83 0.966 0.034 A
Sy1 Mrk509 206 -2.95 0.969 0.031 A
Sy2 NGC1365 213 -3.95 0.913 0.088 A
Sy1 3C390.3 223 -3.09 0.968 0.032 A
Sy2 NGC4507 243 -3.22 0.966 0.034 A
Sy1 3C382 297 -2.92 0.974 0.027 A
Sy1 NGC5548 425 -3.04 0.972 0.028 A
Sy1 NGC4051 428 -3.66 0.941 0.059 A
Sy2 NGC5256(Mrk266SW) 467 -3.26 0.964 0.036 A
Sy1 NGC526a 507 -2.40 0.977 0.023 A
Sy1 Mrk817 542 -3.69 0.921 0.079 A
Sy2 Mrk3 545 -2.36 0.977 0.024 A
Sy1 iC4329A 714 -2.42 0.966 0.034 A
Sy1 Mrk530(NGC7603) 788 -3.32 0.890 0.111 A
Sy2 NGC1068 820 -3.14 0.901 0.099 A
Sy2 NGC7314 1046 -3.11 0.665 0.335 B
Sy2 NGC7674 1099 -3.26 0.480 0.520 B
Sy1 NGC3227 1581 -3.36 0.002 0.998 B
Sy2 NGC4388 1612 -2.81 0.005 0.995 B
Sy2 Mrk334 2063 -3.60 0.000 1.000 B
Sy2 NGC1125 2405 -3.23 0.000 1.000 B
Sy2 NGC3982 2405 -4.76 0.000 1.000 B
Sy2 NGC5929 2855 -4.30 0.000 1.000 B
Sy2 NGC1667 4683 -3.95 0.000 1.000 B
Sy2 NGC5953 6442 -3.87 0.000 1.000 B
Tabla 8.8: Resultados del me´todo Cluster usando como variables de entrada a EW(7.7µm)
y log(L(OIV)/LFIR) . P Grupo A Probabilidad de pertenecer al grupo A. P Grupo B
Probabilidad de pertenecer al grupo B.
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Tipo Galaxia EW(7.7µm) L12µm/L60µm J/K P. Grupo A P. Grupo B ASIGNACiO´N
Sy2 NGC5728 6064 -0.83 0.18 0.000 1.000 B
Sy2 Mrk673 4617 -0.69 0.15 0.000 1.000 B
Sy2 NGC1097 488 -0.65 0.21 0.579 0.421 B
Sy2 Mrk334 2063 -0.58 0.11 0.000 1.000 B
Sy2 NGC5953 6442 -0.57 0.29 0.000 1.000 B
Sy2 NGC1365 213 -0.57 0.16 0.335 0.665 B
Sy1 NGC1566 1695 -0.55 0.18 0.000 1.000 B
Sy2 NGC1241 2084 -0.47 0.18 0.000 1.000 B
Sy2 NGC5033 2394 -0.46 0.19 0.000 1.000 B
Sy2 NGC7314 1046 -0.45 0.17 0.284 0.716 B
Sy2 NGC1667 4683 -0.44 0.19 0.000 1.000 B
Sy2 NGC4579 945 -0.43 0.22 0.586 0.415 B
Sy2 NGC3982 2405 -0.41 0.21 0.000 1.000 B
Sy1 NGC3227 1581 -0.37 0.19 0.002 0.998 B
Sy2 NGC1386 986 -0.34 0.21 0.596 0.404 B
Sy1 NGC4253(Mrk766) 285 -0.32 0.09 0.936 0.064 A
Sy2 NGC5674 4654 -0.31 0.09 0.000 1.000 B
Sy2 Mrk507 2417 -0.31 0.13 0.000 1.000 B
Sy2 NGC4388 1612 -0.31 0.21 0.003 0.997 B
Sy2 iC4397 7199 -0.30 0.16 0.000 1.000 B
Sy2 NGC4507 243 -0.28 0.17 0.693 0.307 A
Sy1 NGC4593 338 -0.25 0.18 0.808 0.192 A
Sy2 NGC7674 1099 -0.22 0.13 0.501 0.499 B
Sy1 NGC4051 428 -0.22 0.15 0.912 0.088 A
Sy2 ESO137-G34 6350 -0.20 0.19 0.000 1.000 B
Sy2 NGC5273 1028 -0.18 0.24 0.907 0.093 A
Sy1 IRAS12495-1308 760 -0.13 0.17 0.954 0.046 A
Sy1 Mrk817 542 -0.10 0.06 0.999 0.002 A
Sy1 Mrk279 135 -0.09 0.06 0.997 0.003 A
Sy1 Mrk530(NGC7603) 788 -0.03 0.10 0.995 0.005 A
Sy2 Mrk3 545 -0.02 0.18 0.992 0.008 A
Sy1 MCG8-11-11 289 0.03 0.10 0.999 0.001 A
Sy2 NGC1068 820 0.05 0.12 0.998 0.002 A
Sy1 PG0050+124(iZW1) 50 0.06 -0.07 1.000 0.000 A
Sy1 Mrk509 206 0.07 0.00 1.000 0.000 A
Sy1 NGC3516 161 0.08 0.14 0.998 0.002 A
Sy2 IRAS 22377+0747 906 0.09 0.00 0.998 0.002 A
Sy1 MCG-6-30-15 120 0.24 0.10 1.000 0.000 A
Sy1 Ark564 260 0.26 0.05 1.000 0.000 A
Sy1 NGC5548 425 0.27 0.11 1.000 0.000 A
Sy1 NGC863(Mrk590) 555 0.29 0.11 1.000 0.000 A
Sy1 Mrk841 627 0.32 0.01 1.000 0.000 A
Sy1 ESO141-G55 265 0.32 0.02 1.000 0.000 A
Sy1 Ark120 377 0.39 -0.01 1.000 0.000 A
Sy1 iC4329A 714 0.42 0.05 1.000 0.000 A
Sy1 PG1534+580 50 0.46 0.02 1.000 0.000 A
Sy1 3C390.3 223 0.50 0.05 1.000 0.000 A
Sy1 3C382 297 0.53 0.13 1.000 0.000 A
Sy1 Mkn335 225 0.64 -0.09 1.000 0.000 A
Sy1 NGC526a 507 0.80 0.22 1.000 0.000 A
Tabla 8.9: Resultados del me´todo Cluster usando como variables de entrada a EW(7.7µm),
log(L12µm/L60µm) y log(LJ/LK) . P Grupo A Probabilidad de pertenecer al grupo A. P
Grupo B Probabilidad de pertenecer al grupo B.
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Tipo Galaxia EW(7.7µm) J/K L12µm/L25µm P. Grupo A P. Grupo B ASIGNACiO´N
Sy1 PG0050+124(iZW1) 50 -0.07 -0.05 1.000 0.000 A
Sy1 PG1534+580 50 0.02 0.05 1.000 0.000 A
Sy1 MCG-6-30-15 120 0.10 -0.01 0.974 0.027 A
Sy1 Mrk279 135 0.06 0.11 0.997 0.003 A
Sy1 NGC3516 161 0.14 0.00 0.927 0.073 A
Sy1 Mrk509 206 0.00 -0.02 1.000 0.000 A
Sy2 NGC1365 213 0.16 -0.13 0.894 0.106 A
Sy1 3C390.3 223 0.05 -0.03 0.998 0.002 A
Sy1 Mkn335 225 -0.09 0.22 1.000 0.000 A
Sy2 NGC4507 243 0.17 -0.16 0.886 0.114 A
Sy1 Ark564 260 0.05 0.04 0.999 0.001 A
Sy1 ESO141-G55 265 0.02 0.16 1.000 0.000 A
Sy1 NGC4253(Mrk766) 285 0.09 -0.20 0.976 0.024 A
Sy1 MCG8-11-11 289 0.10 -0.17 0.978 0.022 A
Sy1 3C382 297 0.13 0.19 0.948 0.052 A
Sy1 NGC4593 338 0.18 -0.05 0.913 0.087 A
Sy1 Ark120 377 -0.01 0.21 1.000 0.000 A
Sy1 NGC5548 425 0.11 0.03 0.985 0.015 A
Sy1 NGC4051 428 0.15 0.05 0.951 0.049 A
Sy2 NGC1097 488 0.21 -0.12 0.939 0.062 A
Sy1 NGC526a 507 0.22 0.12 0.863 0.138 A
Sy1 Mrk817 542 0.06 -0.22 0.988 0.013 A
Sy2 Mrk3 545 0.18 -0.29 0.904 0.096 A
Sy1 NGC863(Mrk590) 555 0.11 0.26 0.982 0.018 A
Sy1 Mrk841 627 0.01 -0.07 0.999 0.001 A
Sy1 iC4329A 714 0.05 0.01 0.996 0.004 A
Sy1 IRAS12495-1308 760 0.17 -0.02 0.920 0.080 A
Sy2 NGC1068 820 0.12 -0.01 0.942 0.058 A
Sy2 IRAS 22377+0747 906 0.11 0.09 0.920 0.080 A
Sy2 NGC4579 945 0.22 0.28 0.496 0.504 B
Sy2 NGC1386 986 0.21 -0.14 0.828 0.172 A
Sy2 NGC5273 1028 0.24 -0.06 0.878 0.122 A
Sy2 NGC7314 1046 0.17 -0.02 0.695 0.305 A
Sy2 NGC7674 1099 0.13 -0.13 0.499 0.501 B
Sy1 NGC3227 1581 0.19 -0.10 0.005 0.995 B
Sy2 NGC4388 1612 0.21 -0.22 0.004 0.996 B
Sy1 NGC1566 1695 0.18 0.15 0.001 1.000 B
Sy2 Mrk334 2063 0.11 -0.34 0.000 1.000 B
Sy2 NGC1241 2084 0.18 0.05 0.000 1.000 B
Sy2 NGC5033 2394 0.19 0.24 0.000 1.000 B
Sy2 NGC3982 2405 0.21 0.10 0.000 1.000 B
Sy2 Mrk507 2417 0.13 0.03 0.000 1.000 B
Sy2 Mrk673 4617 0.15 -0.16 0.000 1.000 B
Sy2 NGC5674 4654 0.09 0.02 0.000 1.000 B
Sy2 NGC1667 4683 0.19 0.12 0.000 1.000 B
Sy2 NGC5728 6064 0.18 -0.24 0.000 1.000 B
Sy2 ESO137-G34 6350 0.19 -0.09 0.000 1.000 B
Sy2 NGC5953 6442 0.29 -0.02 0.000 1.000 B
Sy2 IC4397 7199 0.16 0.27 0.000 1.000 B
Tabla 8.10: Resultados del me´todo Cluster usando como variables de entrada a
EW(7.7µm), log(L12µm/L25µm) y log(LJ/LK) . P Grupo A Probabilidad de pertenecer
al grupo A. P Grupo B Probabilidad de pertenecer al grupo B.
